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Az időben változó fényességű csillagok vizsgálata az 1572-es és az 1604-es szu-
pernóva észlelése óta alapvető szerepet játszik a Világegyetemről alkotott képünk
formálásában. Az asztrofizika hajnalán változócsillagászati megfigyelések jelentet-
ték az első utat a csillagok olyan elemi fizikai tulajdonságainak meghatározásához,
mint tömegük (Vogel 1890) és távolságuk (Leavitt 1908). A pulzáló változócsillagok
a múlt század első felétől fogva a megfigyelési asztrofizika elsődleges célpontjai, mi-
vel oszcillációik tulajdonságai szoros kapcsolatban állnak szerkezetükkel – a csillagok
belső felépítéséről szerzett alapvető ismereteink nagy része máig ezen objektumok
vizsgálatából származik. A megfigyelések által hordozott fizikai információ elsődege-
sen a pulzáció folyamatának modellezésén, majd az elméleti eredményeknek az ész-
lelhető fizikai paraméterekkel való összehasonlításán keresztül válik hozzáférhetővé,
közvetett úton így ellenőrizve, finomítva ismereteinket. A pulzáció tanulmányozásán
keresztül nemcsak a csillagok belső szerkezetének és a belsejükben lejátszódó folya-
matoknak a megértéséig juthatunk el, de alapvető fizikai paramétereik ismeretében
fényt vetnek kozmikus környezetük sajátosságaira és történetére is.
Galaxisunkon belüli könnyű megfigyelhetőségük miatt a nagy amplitúdójú radi-
ális pulzációt végző objektumok, a Cefeidák és az RR Lyrae csillagok tekinthetők a
pulzáló változócsillagok „klasszikus” típusainak. Fényességük és radiális sebességük
periodikus változását A. A. Ritter már 1879-ben helyesen értelmezte, de elgondolá-
sa csak a XX. század első felében vált általánosan elfogadottá, miután Eddington,
Ledoux és Rosseland lefektették a radiális pulzáció elméleti alapjait. Az utóbbi két
évtizedben a változócsillagászati kutatások, ezen belül a pulzáló változók vizsgá-
lata a megfigyelések és az elméleti tanulmányok szempontjából egyaránt hatalmas
lendületet kapott, köszönhetően a számítástechnika és a megfigyelési technika koráb-
biakhoz képest ugrásszerű fejlődésének. A földfelszínről és a légkörön túlról végzett
idősor-fotometriai programok hatalmas mennyiségű homogén megfigyelési adatot
biztosítanak. Az utóbbi idők kitartó vizsgálatai felfedték, hogy különböző gerjesztési
mechanizmusoknak köszönhetően a legkülönbözőbb állapotú csillagok szinte mind-
egyike pulzál valamely rezgési sajátmódusában, és mindössze megfigyelési technika
kérdése, hogy észleljük-e ezeket a rezgéseket vagy sem. Egyelőre azonban ezen –
zömmel nemradiális – oszcillációk által a csillagról hordozott fizikai információ kiak-
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názása, a mögöttük rejlő gerjesztési és csillapítási folyamatok megértése, a módus-
azonosítás, és sokszor még a rezgési alapfrekvenciák elkülönítése is óriási kihívást
jelent. A mérési technika fejlődésével az észlelési lehetőségek határai ugyanakkor
nemcsak az egyre kisebb amplitúdójú pulzációk felé tolódnak ki, de a távoli, hal-
vány rendszerek közül is egyre több válik felbonthatóvá, emellett saját Galaxisunk
központi régiójába (bulge) is egyre mélyebb betekintést nyerhetünk, így lehetővé
válik az itt található nagy amplitúdójú radiális pulzációt végző csillagok vizsgálata.
A „klasszikus” pulzáló változók ezáltal egyedülálló lehetőséget nyújtanak, hogy a
róluk szerzett kiterjedt, jól megalapozott ismereteinkre támaszkodva feltérképezzük
e távolabbi kozmikus területek alapvető fizikai tulajdonságait és fejlődésük történe-
tét. Dolgozatomban elsősorban az e csoportba tartozó pulzáló változócsillag-fajta,
az RR Lyrae típusú változócsillagok globális fizikai paramétereinek vizsgálatával
foglalkozom.
Az RR Lyrae csillagokat közepesen nagy fényességüknek és nagy amplitúdójú,
fél – egy nap körüli periódusú fényváltozásuknak köszönhetően már a XIX. század
végén felfedezték. Elsőként S. I. Bailey azonosította őket, elsősorban gömbhalmazok-
ban (emiatt sokáig halmazváltozóknak nevezték őket), később azonban a mezőben
is egyre többet fedeztek fel közülük. Ma sok ezer RR Lyrae csillagot ismerünk a
Lokális Csoport galaxisaiban és az ezekhez tartozó gömbhalmazokban. Kis tömegű
(0,6 – 0,8M), II. populációs csillagok, nukleáris fejlődésük szempontjából a mag-
ban végbemenő héliumégés fázisában vannak, így a Hertzsprung–Russell diagramon
a horizontális ág és az instabilitási sáv metszetében helyezkednek el. A klasszikus in-
stabilitási sávban található további változócsillag-típusokhoz hasonlóan az RR Lyrae
csillagok pulzációját is a hidrogén és a hélium parciális ionizációs zónájában vég-
bemenő intenzív, lokális energiaelnyelési folyamatok, az ún. κ- és γ-mechanizmus
hajtják.
A radiális módusban pulzáló csillagok instabilak a külső részüket alkotó kon-
vektív burokban végbemenő kis perturbációkkal szemben, így ezek makroszkopikus
méretűvé fejlődnek. A perturbációkat a környező stabil rétegekben lezajló nagylép-
tékű nemlineáris csillapítási effektusok fékezik meg. Ezek együttes hatására a csillag
szerkezete által determinált egy vagy több instabil módusban sajátrezgés alakul ki.
A pulzációs instabilitást az opacitás kompresszió hatására végbemenő növekedése
okozza. Ez a hatás a csillag különböző ionizációs fokú gázt tartalmazó rétegei kö-
zött található vékony parciális ionizációs zónák belső felén megy végbe – ott, ahol
a gáz szabadsági fokainak számában ugrás következik be. A megnövekedett opaci-
tás a csillag belsejéből kifelé áramló sugárzási energia hatékonyabb elnyelődéséhez
vezet, így a gáz munkát tud végezni a környezetén. A zónák külső oldalán ugyanak-
kor ellentétes, stabilizáló hatás érvényesül. A parciálisan ionizált gázrétegnek ez a
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viselkedése a κ-mechanizmus. Ha az elnyelt energia nagy része a gáz további ionizá-
cióját okozza, növelve az instabilitást, akkor γ-mechanizmusról, vagy – mivel a két
folyamat sok esetben együtt jár – κ – γ mechanizmusról beszélünk. Stabil radiális
pulzáció akkor jön létre, ha a hajtásmechanizmust kiváltó parciális ionizációs zónák
megfelelő mélységben helyezkednek el, valamint a csillagburok ezen a rétegeiben a
sugárzási energiatranszport domináns a konvektív energiatranszporttal szemben. A
κ-mechanizmus lehetőségét elsőként Eddington (1926) vetette fel, ám részletes elmé-
leti kidolgozását csak jóval később végezték el (Cox 1963). Az RR Lyrae csillagokban
mindkét mechanizmus a hidrogén és a hélium parciális ionizációs zónájához kötődik.
A pulzáció gerjesztésében a He III zóna játssza a döntő szerepet, azonban a pulzáció
„lefutásában” a H II és a He II zónáknak is fontos szerepe van (Christy 1962).
Az RR Lyrae csillagok domináns hányada a radiális alapmódusban vagy az első
felhangban pulzál, osztályozásukat is eszerint végezzük: Bailey hajdani elnevezéseit
megőrizve rendre RRab és RRc csillagokként utalunk rájuk1. Az RRab csillagok
0,3 – 1,2 nap periódusú, aszimmetrikus, a V sávban jellemzően 0,5 és 2 mag kö-
zötti amplitúdójú fénygörbével rendelkeznek, minimális és maximális fényességük
között csupán néhány óra telik el. Az RRc csillagok fénygörbéi ezzel szemben erősen
szimmetrikusak, gyakran szinuszosak, V amplitúdójuk nem éri el a 0,8 magnitúdót,
periódusuk általában 0,2 és 0,5 nap közé esik. A legrövidebb periódusú egymódu-
sú RR Lyrae-ket bizonyos források RRe csillagokként klasszifikálják, mely elnevezés
használata mögött az a feltételezés áll, hogy ezen objektumok a második felhang-
ban pulzálnak (ld. pl. Walker & Nemec 1996; Clement & Rowe 2000). Más szerzők
ugyanakkor úgy vélik, hogy ezen csillagoknak legalább egy része a perióduseloszlás
rövid végén található RRc csillag (ld. pl. Kovács 1998; Bono et al. 1997). Másfe-
lől pedig a modellszámítások ezidáig nem támasztották alá a második felhangban
pulzáló RR Lyrae-k létezését. Az egy módusban pulzáló RR Lyrae csillagok egy
része multiperiodikus viselkedést mutat, mely a fénygörbe amplitúdó- és fázismo-
dulációjában nyilvánul meg. Ezt a viselkedést felfedezője után Blazhko-effektusnak
hívjuk, és noha immár több mint száz éve ismert jelenségről van szó, kielégítő elmé-
leti magyarázata a mai napig hiányzik. Az utóbbi évek megfigyelései felfedték, hogy
a moduláció amplitúdója igen alacsony is lehet, emiatt számos ismert RR Lyrae
mutathat a korábbi mérési pontossággal nem kimutatható modulációt – részará-
nyuk az RRab csillagok körében az 50%-ot is meghaladhatja (Jurcsik et al. 2009a).
Az RR Lyrae-k harmadik nagy csoportját az első két radiális módusban egyidejű-
leg stabilan pulzáló RRd csillagok alkotják. Első képviselőjüket csak a múlt század
második felében fedezte fel Jerzykiewicz & Wenzel (1977) a galaktikus mező csil-
lagai között, majd pár évvel később gömbhalmazbeli RR Lyrae-k között is sikerült
1 Az utóbbi évtizedben az RR0 és RR1 megnevezés is elterjedt (Alcock et al. 2000).
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kimutatni ezt a típust (Sandage et al. 1981, M15). Egy ideje feltételezik, hogy a
fenti, klasszikus RRd-k mellett egyes kétmódusú RR Lyrae csillagokban a máso-
dik felhang válik gerjesztetté (Alcock et al. 2000). A CoRoT2 űrmisszió rendkívüli
pontosságú idősorainak tanúsága szerint valóban létrejöhet az alapmódusban és a
második felhangban pulzáló kétmódusú RR Lyrae csillag, továbbá az is bizonyosnak
látszik, hogy a fényváltozás szempontjából domináns radiális módusok mellett az
RR Lyrae-k legalábbis egy részében nemradiális módusok is gerjesztődnek (Chadid
et al. 2009). Ez utóbbi rezgési komponensek jelenlétét a Blazhko-effektus lehetséges
elméleti magyarázataival összefüggésben korábban is gyanították (pl. Dziembowski
& Mizerski 2004).
Az RR Lyrae csillagok igen sokrétű asztrofizikai jelentőséggel bírnak. Közepesen
nagy abszolút fényességük és annak kis természetes szórása révén alkalmasak idős
extragalaktikus csillagrendszerek, illetve saját Galaxisunk II. populációs alrendsze-
reinek (bulge, halo, gömbhalmazok) vizsgálatára, alapvető fizikai jellemzőik meg-
határozására. A Cefeidákhoz hasonlóan periódusuk és abszolút fényességük között
lineáris korreláció található, melynek köszönhetően pontos távolságindikátorokként
használhatók – a Lokális Csoporton belül a kozmikus távolságskála lényeges lépcső-
fokát alkotják (pl. Catelan 1996; Kovács & Jurcsik 1997; Benedict et al. 2002). Idős
objektumok lévén a Galaxis korai életszakaszának tanúi, eloszlásuk vizsgálatával be-
tekintést nyerhetünk a dinamikai fejlődés egyes mozzanataiba (pl. Martínez-Delgado
et al. 2001). Fénygörbéjük pontos alakja és globális fizikai paramétereik között igen
szoros kapcsolat áll fenn, melynek egyes aspektusai megfelelő statisztikai minta és
pontos megfigyelések birtokában teljesen empirikus úton is felfedhetők. Az egyik leg-
fontosabb ilyen összefüggés a fénygörbe Fourier-paraméterei és a [Fe/H] index közötti
lineáris reláció (Jurcsik & Kovács 1996), melynek köszönhetően az RR Lyrae-k az
őket tartalmazó csillagpopulációk kémiai összetételének, kémiai fejlődésének nyom-
jelzőiként használhatók. A csillagfejlődés jól meghatározott állapotában vannak, és
alapvetően tiszta radiális pulzátoroknak tekinthetők. Szerkezetük jól modellezhető,
így a fejlődési és pulzációs modellek lényeges tesztobjektumai.
Az RR Lyrae-k és a pulzációelméleti szempontból hozzájuk nagyon hasonló Ce-
feidák radiális pulzációjának modellezésével a XX. század első fele óta foglalkoznak.
Az első lineáris, adiabatikus modellek segítségével csak a periódusok prediktálá-
sára nyílt lehetőség. A pulzációt hajtó folyamatok (κ – γ mechanizmus) figyelem-
bevételéhez és a módusok stabilitásának vizsgálatához nemadiabatikus modellekre
van szükség (pl. Cox 1963; Castor 1971). A lineáris nemadiabatikus (LNA) mo-
dellek használatával feltérképezhető az instabilitási sáv alapvető topológiája, vagyis
a módusok gerjesztési tartományai és az instabilitási sáv széleinek hozzávetőleges
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helyzete. Míg a kék szélről a teljesen radiatív modellek is adnak információt, az
instabilitási sáv vörös szélének megbecsléséhez a konvektív energiatranszport figye-
lembevétele is szükséges, mivel itt az ionizációs zónákban létrejövő erős konvekció
vezet a radiális alapmódus stabilitásához (ld. pl. Tuggle & Iben 1973). A lineáris
modellek alkalmasak a periódusok és a csillag globális fizikai paraméterei közötti
általános összefüggések nagy pontosságú meghatározására is, mivel a pulzációs pe-
riódusok alapvetően a csillag átlagos sűrűségétől függnek (P ∝ ρ−1/2), mely viszont
kifejezhető annak fundamentális paramétereivel. E tekintetben van Albada & Baker
(1971) eredményei tekinthetők alapvetőnek – konvektív LNA modelljeik segítségével
ők határozták meg először az RR Lyrae-k periódusa és fundamentális paraméterei
(tömege, luminozitása és effektív hőmérséklete) közötti egyszerű (logaritmikus ská-
lán) lineáris kapcsolatot az alapmódus és az első felhang esetében. A fundamentális
paraméterek közvetlen kapcsolatot biztosítanak a lineáris modellek, valamint a fej-
lődési modellek és a megfigyelések között.
A pulzáció amplitúdója, valamint a fényesség, radiális sebesség, sugár, hőmérsék-
let stb. pulzációs ciklus során bekövetkező változásának alakja csak a nemlinearitás
figyelembevételével modellezhető. A nemlineáris pulzáció hidrodinamikai szimuláci-
ója terén Christy (1964, 1967), majd Stellingwerf (1974) munkája játszott úttörő sze-
repet. A pulzációs határciklusok viselkedése radiatív modellekkel is tanulmányozható
(pl. Kovács & Kanbur 1998a), azonban a fény- és radiálissebesség-görbék morfológiai
sajátosságait ezek a modellek nem tudják megfelelően visszaadni. Jobb eredmények
érhetők el a nemlineáris, nemadiabatikus, konvektív kódokkal, melyek egyben igen
jelentős numerikus számítási kapacitást igényelnek. Ezek nagy része Stellingwerf
(1984) nemlokális, időfüggő konvekciót tartalmazó modelljén alapszik. A turbulens
konvektív modellek segítségével az utóbbi évtizedben a megfigyelésekkel egyre kon-
zisztensebb eredményeket sikerült elérni mind a pulzáció morfológiai tulajdonságai,
mind pedig az instabilitási sáv topológiai részleteit illetően (pl. Feuchtinger 1999;
Szabó et al. 2004).
A pulzáló változócsillagok vizsgálatában különösen fontos szerepet játszanak az
egyszerre két radiális módusban pulzáló objektumok, mivel (amennyiben a mó-
dusazonosítás helyes) néhány észlelhető mennyiség birtokában radiális pulzációs
modellek alapján jó becslés adható a csillag globális fizikai paramétereire vonat-
kozóan. A lineáris modellekből az egyes módusokra (i = 0,1, . . . ) kapott Pi =
= fi(L,M, Teff , Y, Z) relációk invertálásával két módus esetén meghatározhatjuk
a tömeg (M) és a luminozitás (L) értékét, amennyiben (pl. fotometriai vagy spekt-
roszkópiai úton) megfelelően pontos információt tudunk szerezni a csillag effektív
hőmérsékletéről és kémiai összetételéről (pl. Kovács & Walker 1999; Kovács 2000a,c).
Itt fontos megemlíteni, hogy az RR Lyrae-k tömegére vonatkozóan az RRd csillagok
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modellezése révén juthatunk a legbiztosabb információhoz, mivel egyetlen RR Lyrae
csillagot sem ismerünk, amely minden kétséget kizáróan kettős rendszer tagja volna.
A lineáris modellek alapján számított fizikai paraméterekből származó távolságskála
alapvetően jó egyezésben van számos más független módszer eredményeivel (pl. van
Leeuwen et al. 2007; Benedict et al. 2007; McNamara et al. 2007; Kovács 2003; Storm
et al. 2004). A kétmódusú radiális pulzáció nemlineáris hidrodinamikai kódokkal is
modellezhető. Stabil kétmódusú pulzáció radiatív hidrodinamikai modellekben is
megvalósulhat (legalábbis az RR Lyrae-k esetében), ám ehhez mesterségesen meg-
növelt viszkozitást kell alkalmazni (Kovács & Buchler 1993). A legújabb, turbulens
konvekciót is tartalmazó nemlineáris modellek a Cefeidák (Kolláth et al. 1998) és
az RR Lyrae csillagok (Feuchtinger 1998; Szabó et al. 2004) esetében is számot ad-
nak a stabil kétmódusú pulzációról. Noha a nemlineáris kétmódusú modellek fizikai
paraméterei alapvetően konzisztensek a mérési adatokkal, továbbá a modellfénygör-
bék nagyfokú hasonlóságot mutatnak az észlelésekkel, egy adott kétmódusú változó
észlelési adatainak direkt nemlineáris modellezése egyelőre nem megvalósítható.
Dolgozatom első felében a kétmódusú RR Lyrae csillagok fundamentális para-
métereinek meghatározásával foglalkozom. Erre a célra egy új eljárást dolgoztam ki,
mely a lineáris pulzációs modellek és a horizontális ági fejlődési modellek elméleti
megkötéseit egyidejűleg figyelembe véve lehetővé teszi a vizsgált csillag fizikai para-
métereinek igen pontos becslését kizárólag az észlelt periódusok alapján. Amennyi-
ben a csillagról további megfigyelési információ (pl. többszín-fotometria, spektro-
szkópiai fémtartalombecslés stb.) is rendelkezésre áll, az közvetlenül felhasználható
a kapott eredmények pontosságának növelésére. A módszert a második fejezetben,
a BSComae mező RRd csillag kiterjedt többszín-fotometriai megfigyelési anyagán
alapuló részletes esettanulmány formájában mutatom be. A harmadik fejezet az eljá-
rás további alkalmazásának eredményeit tartalmazza. A vizsgált objektumok a teljes
RRd paramétertérre nézve reprezentatív mintát alkotnak, így a rájuk kapott ered-
mények egyben betekintést adnak a különböző fizikai paraméterek között fennálló,
a pulzáció és a csillagfejlődés által meghatározott lényeges, belső összefüggésekbe.
Az M53 gömbhalmaz idősor-fotometriai felmérése képezi dolgozatom másik szer-
ves egységét. A negyedik fejezet első felében ismertetett, gömbhalmaz-fotometriai
célra elsőként itt alkalmazott újszerű redukciós technika lehetővé tette pontos idő-
sorok készítését a halmazban található nagyszámú RR Lyrae csillagról, emellett
számos új, kis amplitúdójú pulzáló változócsillag felfedezéséhez vezetett. A fejezet
második felében a halmaz távolságának és fémtartalmának vizsgálatára koncentrá-




Kiemelt asztrofizikai fontosságuk ellenére a kétmódusú RR Lyrae csillagok megfi-
gyelési szempontból viszonylag kevéssé tanulmányozott objektumoknak mondhatók.
Ennek egyik oka, hogy a galaktikus mezőben található, fényes képviselőik közül ezi-
dáig csak kevésnek sikerült nyomára bukkanni. Az ezredfordulón, bő két évtizeddel
az első ismert kétmódusú RR Lyrae, az AQLeonis felfedezése után (Jerzykiewicz &
Wenzel 1977) mindössze négy mező RRd csillagot ismertünk (Garcia-Melendo et al.
2001; Kovács 2001b). Az elmúlt egy évtized alatt azonban az automata égboltfel-
mérési programok, elsősorban az ASAS1 és az NSVS2 eredményeinek köszönhetően
számuk megsokszorozódott. Jelen dolgozat írásával egy időben összesen harminc is-
mert kétmódusú mező RR Lyrae csillagról tesz említést a szakirodalom (ld.: A.1.
táblázat), azonban túlnyomó többségük esetében a rendelkezésre álló idősorok alap-
ján csupán periódusaik (sokszor csak hozzávetőleges) értékéről van információnk,
pontosan kalibrált többszín-fotometriai vagy spektroszkópiai megfigyelés nagy ré-
szükről egyelőre nem készült. Számos galaktikus gömbhalmazban is sikerült RRd
csillagot detektálni, némelyikükben az egymódusú RR Lyrae csillagokhoz képest
igen magas előfordulási aránnyal (pl. M15, IC4499, ld. Clement et al. 2001). A
90-es években elindított, a gravitációs mikrolencse-effektusok észlelését célzó szisz-
tematikus fotometriai felmérések óriási mennyiségű mérési adatot szolgáltattak a
változócsillagászati kutatások számára. A MACHO3 és az OGLE4 programoknak
köszönhetően a Kis és Nagy Magellán-felhőben (SMC, LMC) nagyságrenddel több
kétmódusú RR Lyrae csillagot ismerünk, mint saját Galaxisunkban. A közelmúltban
nyilvánosságra hozott OGLE-III idősorok alapján az ismert RRd csillagok száma az
LMC-ben mára kis híján eléri az ezret (Soszyński et al. 2009). Emellett a fenti meg-
figyeléssorozatok a galaktikus bulge csillagai között is számos RRd felfedezéséhez
vezettek (pl. Mizerski 2003; Moskalik & Poretti 2003; Pigulski et al. 2003).
1 All Sky Automated Survey, http://www.astrouw.edu.pl/asas/
2 Northern Sky Variability Survey, http://skydot.lanl.gov/nsvs/nsvs.php
3 Massive Compact Halo Objects, http://wwwmacho.anu.edu.au/
4 Optical Gravitational Lensing Experiment, http://ogle.astrouw.edu.pl/
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A BSComae (α = 13h34m39s, δ = +24◦16′38′′) galaktikus mezőbeli RR Lyrae
csillag eredetileg a Clementini et al. (1995b) által közölt „anomális” fényességvál-
tozása miatt került a Konkoly Blazhko Survey5 (KBS, Sódor 2007; Jurcsik et al.
2009b) megfigyelési programjába. Az akkoriban rendelkezésre álló szórványos CCD
fotometria és Kurochkin (1961) fotografikus mérései alapján a szerzők valószínűsí-
tették, hogy a csillag alapmódusban pulzál, és fénygörbéje 27–28 napos periódussal
nagy amplitúdójú modulációt mutat (Blazhko-effektus). Az adatok kis száma és
kedvezőtlen időbeli eloszlása miatt azonban a csillag valódi viselkedésének megérté-
séhez további fotometriai mérésekre volt szükség. A KBS-észlelésekkel egy időben
Wils (2006a) az ASAS-3 és az NSVS égboltfelmérések idősorainak analízise alapján
arra a helyes következtetésre jutott, hogy a BSCom valójában kétmódusú RR Lyrae
csillag6.
2.1. Fotometria
A BSComae fotometriai megfigyelését a Konkoly Obszervatórium 60 cm-es auto-
matizált svábhegyi távcsövével végeztük három egymást követő észlelései szezonban,
2005 március 1-je és 2006 április 17-e között, összesen 35 éjszakán. A mérésekhez
egy 750 × 1100 pixeles, Newton-fókuszban elhelyezett Wright CCD detektort hasz-
náltunk, amely 17′ × 24′ méretű látómezőt biztosított (a részletes technikai leírást
ld. : Bakos 1999). A felvételeket a Johnson és a Kron-Cousins fotometriai rendszer
B, V , R, I hullámsávjaiban, expozíciónként ciklikusan váltott szűrőkkel készítettük.
A teljes méréssorozat során az objektumot és környezetét a négy színben összesen
3397-szer észleltük. A felvételek számát szezononként és szűrőnként a 2.1. táblázat
mutatja. Az adatok nagy száma és a fényváltozás nagyfokú fázislefedettsége mi-
att 2009-ben ez a legkiterjedtebb, kétmódusú RR Lyrae csillagról rendelkezésre álló
többszín-fotometriai adatsor.
A nyers CCD felvételek feldolgozásához az iraf programcsomag standard funk-
cióit használtam. A szükséges kalibrációs műveleteket (ez esetben bias és flat-field
korrekciót) követően a BSComae relatív fluxusát apertúra-fotometriával határoztam
meg, referenciaobjektumként a hasonló színindexekkel rendelkező, tőle kis szögtá-
volságra található BD+24 2598 jelű csillagot használtam. Az összehasonlító csillag
fényességének stabilitását a GSC00454-00454 és az USNO-B1 1143-0206728 jelű ob-
jektumokkal ellenőriztem. Az így meghatározott instrumentális fényességadatokat li-
neáris transzformációk segítségével standardizáltam. A színrendszer-transzformáció
észlelési szezononként meghatározott együtthatói (távcsőkonstansok) a KBS inter-
5 http://www.konkoly.hu/24/index.html
6 Ugyanakkor Wils az alapmódus frekvenciáját hibásan, a valódi pulzációs komponens 1 cik-
lus/éves alias frekvenciájaként azonosította.
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2.1. táblázat. BS Comae – megfigyelési statisztika
Dátum Éjszakák Felvételek száma
[JD − 2450000] B V R I
3431 – 3467 19 568 566 561 543
3744 – 3762 7 0 148 149 149
3824 – 3843 9 0 256 214 243
Összesen: 35 568 970 924 935
netes honlapján közzétéve találhatók. A teljes fotometriai anyag elektronikusan hoz-
záférhető a Centre de Données Astronomiques de Strasbourg (CDS) archívumában.
A BSComae relatív fénygörbéinek nullponti kalibrációját a B, V és I hullám-
sávokra végeztem el. Az ehhez szükséges további mérések során meghatároztam a
BD+24 2598 jelű összehasonlító csillag fényességét a vizsgált égterülettől legkisebb
szögtávolságra található standard csillag, a közeli FKComae összehasonlítójaként
használt HD117876 fényességéhez képest (V = 6,m082, B − V = 0,m968, V − R =
= 0,m522, V − I = 1,m017, ld. Holtzman & Nations 1984). A megfigyeléseket a
csillagok két egymást követő delelése során, kiváló észlelési körülmények között haj-
tottam végre. Annak érdekében, hogy a HD117876 nagy fényessége miatt fellépő
szaturáció elkerülhető legyen, szükség volt a csillagról beérkező fluxus nagy részének
kitakarására. E célból egy egyedi készítésű cirkuláris diafragmát helyeztem a távcső-
tubus belépő nyílására, mellyel a műszer effektív apertúráját jelentős mértékben, az
eredetinek kb. a 10%-ára csökkentettem. A feladatot tovább bonyolította, hogy a
HD117876 és a BD+24 2598 közötti ∼ 24′ szögtávolság miatt nem volt lehetőség a
két csillag közös látómezőben történő észlelésére. Így a lehető legnagyobb fotomet-
riai pontosság érdekében (elkerülendő a légkör állapotának időbeli változása miatt
fellépő hibákat) a két külön égterületről felváltva készítettem felvételeket. A köztük
lévő kis szögtávolság által lehetővé tett gyors átpozicionálásoknak és a HD117876-
ra végzett rövid expozícióknak köszönhetően az egymást követő mérések között ez
csak minimális időbeli eltérést okozott. Mindkét csillagról a B, V és I hullámsávban
rendre 5, 10 és 9 mérési pont készült, melyeket a színrendszer-transzformáció előtt a
légköri extinkció hatására is korrigálni kellett. A fent ismertetett kalibrációs mérések
eredményeit és hibáit a 2.2. táblázat foglalja össze. A itt szereplő értékek a BSCom
esetében a következő fejezetben ismertetett fénygörbemegoldás figyelembevételével,
a teljes pulzációs ciklusra számított magnitúdóátlagokat jelentik.
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2.2. táblázat. BSComae – standard BV I magnitúdók
Csillag V B − V V − I
BD+24 2598 10,608 0,603 0,662
BS Comae 12,755 0,286 0,433
Hiba ±0,0015 ±0,0016 ±0,0032
Megjegyzés: A hibák a BD +24 2598 és a HD 117876 jelű
csillagok közötti fényességkülönbség átlagának szórását
jelentik.
2.2. Fourier-analízis
A megfigyelés időskáláján stacionárius pulzációt végző csillagok (mint pl. az
RR Lyrae-k) fénygörbéjének optimális matematikai modellje harmonikus függvények
véges összegeként (Fourier-összeg) adható meg. A fényváltozás különböző frekvencia-
komponensei valamilyen idő–frekvencia transzformáció segítségével azonosíthatóak,
az RR Lyrae-k hagyományos földi mintavételezésű idősor-fotometriája esetében a
diszkrét Fourier-transzformáció (DFT, ld. pl. Deeming 1975) az esetek túlnyomó
részében megfelelő eszköz erre a célra (Foster 1996). A BSComae fényváltozásának
amplitúdója, mint az RR Lyrae csillagoknak általában, rövidebb hullámhosszakon
nagyobb, mivel azonban a V fénygörbe lényegesen több adatot tartalmaz mint a B,
továbbá ebben a hullámsávban a mérési pontosság is nagyobb, ezért a frekvencia-
analízist a V fénygörbére végeztem el.
A V idősor amplitúdóspektruma és spektrális ablaka a 2.1. ábrán látható. Az
alapmódushoz és az első felhanghoz tartozó frekvenciák és ±1,2, ... ciklus/napos
aliasaik tisztán elkülöníthetőek. A fénygörbemegoldás első közelítését a két módus
alapfrekvenciájának és felharmonikusaiknak megfelelő Fourier-tagok egyidejű nemli-
neáris illesztésével nyertem. Az idősor további periodicitásainak meghatározására az
általánosan használt fehérítési eljárást alkalmaztam, melynek során a spektrumban
egymást követően azonosított rezgési komponensek járulékát levonjuk az adatok-
ból, majd a reziduál Fourier-transzformáltjában keresünk újabb frekvenciacsúcso-
kat. A fénygörbemegoldás újabb közelítéseit az iteráció minden lépésében az addig
azonosított összes frekvenciakomponens Fourier-tagjainak az eredeti (fehérítetlen)
idősorra történő egyidejű illesztésével határozzuk meg. Az idősor fokozatos „kifehé-
rítését” addig folytatjuk, amíg a reziduál spektruma szignifikáns csúcsot tartalmaz.
Az eljárás nagyban növeli a gyenge jelek detektálásának valószínűségét, mivel az
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2.1. ábra. A BSComae V fotometriai idősorának spektrális ablaka
és amplitúdóspektruma. A radiális alapmódushoz és az első felhanghoz tartozó
frekvenciákat nyilak jelölik.
frekvenciacsúccsal együtt a környezetében lévő mintavételezési (alias) struktúrát is
eltávolítjuk. Így lehetőség nyílik a hamis csúcsok által „elrejtett” kis amplitúdójú
komponensek azonosítására, valamint egymáshoz közeli frekvenciájú rezgési kompo-
nensek szétválasztására.
A 2.2. ábrán az alapmódus, illetve az első felhang periódusa szerint fázisba ren-
dezett eredeti, valamint fehérített V fénygörbék láthatók. A mindkét módus alap-
frekvenciájával és felharmonikusaival kifehérített fénygörbe (2.2. ábra, alsó panelek)
alapján világos, hogy a fényváltozás megfigyelési pontosságon belüli teljes modelle-
zéséhez további rezgési komponensek azonosítására van szükség. Ezek a frekvencia-
komponensek a két pulzációs módus nemlineáris csatolódása miatt, alapfrekvenciáik
lineáris kombinációiként jelentkeznek a spektrumban. Fázisviszonyaikat jól jellemzi,
hogy a reziduál fénygörbe maximuma az eredeti fénygörbe maximumának közelébe
esik. A csatolási frekvenciák azonosítását a 2.3. ábrán, a fentebb ismertetett iteratív
frekvenciakeresési eljárás egymás utáni lépéseiben követhetjük nyomon.
A V adatsor spektrumában összesen 15 rezgési komponenst sikerült azonosítani,
melyek egy kivételével mind egyértelműen szignifikánsak. Frekvenciáik végső érté-
keit olyan Fourier-modell nemlineáris legkisebb négyzetes illesztésével állapítottam
meg, melyben a módusokhoz tartozó f0 és f1 alapfrekvenciák szabad paraméterként
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2.2. ábra. A BSComae V fénygörbéje az alapmódus, illetve az el-
ső felhang periódusa szerint fázisba rendezve. Felülről lefelé haladva az
eredeti fénygörbe (fent), valamint az egyes módusok alapfrekvenciájával és felhar-
monikusaival (középen), illetve mindkét módus alapfrekvenciájával és felharmoni-
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f0 + 4f13f1 - f0 (?)
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2.3. ábra. A BSCom V idősorának reziduálspektrumai a frekvencia-
analízis egymást követő lépéseiben. Az analízis adott fázisában azonosított
frekvenciacsúcsokat nyilak jelölik.
szerepelnek, míg felharmonikusaik (2f0, 3f0, 2f1, 3f1, 4f1) és a további 8 csatolási
frekvencia értékei rögzítve vannak az f0 és az f1 megfelelő lineáris kombinációihoz.
Az alapmódus és az első felhang periódusának az adatsorhoz ily módon legjobban
illeszkedő értékei rendre P0 = 0,48791 és P1 = 0,36307 napnak adódtak. A teljes V
fénygörbét és 15 frekvenciás matematikai modelljét a 2.4. ábra mutatja. Az adatok
modellfénygörbe körüli, magnitúdóban kifejezett szórásai a B,V,R, I hullámsávok-
ban rendre 0,0119, 0,0103, 0,0099 és 0,0095, mely értékek jó egyezést mutatnak a
pontonkénti megfigyelési pontossággal.
Átlagolt amplitúdóspektrum  A periodicitásokról a több különböző hullám-
sávban felvett fénygörbék által hordozott esetleges többlet-információ teljes kiak-
názására az idősorok frekvenciatartományban történő átlagolásával nyílik lehetőség
(Nagy & Kovács 2006). Lényeges, hogy az egyes idősorok mintavételezése minél job-
ban megegyezzen (vagyis spektrális ablakaik minél egyformábbak legyenek), ezért
erre a célra a BSCom B színben felvett adatsora nem használható, mert ebben a
színben csak az első szezon során készültek mérések (ld. 2.1. táblázat). Ezzel szemben
a V,R, I adatok száma és mintavételezése is nagyon hasonló, így frekvenciatérben
történő átlagolásuk az amplitúdóspektrum zajának csökkenéséhez vezet. Amennyi-
ben feltesszük, hogy a spektrumok véletlen zajjal terheltek, akkor az átlagspektrum
zajszintje abban az esetben lesz minimális, ha az átlagolást a szórásnégyzetekkel




























































































































































2.4. ábra. A BSCom V fénygörbéje és Fourier-modellje.
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ahol aX az X fotometriai sávban megfigyelt idősor amplitúdóspektruma, σX pedig a
spektrum szórása. A fenti módszerrel az előzőleg talált összes frekvenciakomponens
kifehérítése után nyert reziduálban kerestem esetleges további periodicitásokat. Ha
ezek jel/zaj aránya nem drasztikusan különböző az egyes színekben, akkor detektálá-
suk valószínűsége az amplitúdóspektrum zajszintjének csökkenése miatt növekszik.
Mivel a BSComae esetében a spektrumok nem elhanyagolható mértékű alacsony
frekvenciás zajjal (ún. színes zajjal) terheltek, ezért a szórást kiszámítását a rezi-
duálspektrumokra illesztett alacsonyrendű polinomok levonása után végeztem el.
A 2.5. ábra a reziduálokat és a (2.1) formula szerint kiszámított átlagukat mutatja.
Az átlagolás révén a szórás a ∼ 2/3-ára csökkent, ami némileg elmarad az elméleti-
leg várt 1/
√
3 értéktől, feltehetően a zaj korrelált jellege miatt. Ebben a méréseket
zavaró instrumentális és légköri szisztematikák valószínűleg döntő szerepet játsza-
nak. Az átlagspektrumban nem azonosítható további szignifikáns csúcs, így a 15
frekvenciát tartalmazó Fourier-összeg a megfigyelési pontosságon belül a fénygörbe
teljes matematikai megoldását adja.
A BSComae fénygörbéinek Fourier-paramétereit és ezek hibáit a 2.3. táblázat
tartalmazza. A fázisok szinuszos tagokra értendők, t0 = 2453431.0 epocha mellett.
Az amplitúdók és fázisok hibáit a fénygörbék Monte Carlo szimulációjával hatá-
roztam meg a következő módon. A fénygörbe-megoldáshoz Gauss-eloszlású véletlen
zaj hozzáadásával mesterséges adatsorokat állítottam elő úgy, hogy ezek szórása
minden színben megegyezzen a reziduál fénygörbék szórásával. A táblázatban kö-
zölt hibák a szimulált adatsorok 100 független realizációjából származó fénygörbék
Fourier-paramétereinek szórásai.
2.2.1. A Fourier-paraméterek tulajdonságai
A BSComae Fourier-paraméterei a más többmódusú radiális pulzátorok ese-
tében megfigyelthez hasonló rendezettséget mutatnak. Minden rezgési komponens
amplitúdója rövidebb hullámhosszakon nagyobb. A detektált csatolási tagok a leg-
több esetben pozitív együtthatójú lineáris kombinációkhoz tartoznak, amely meg-
figyelés egybevág a nemlineáris Cefeida-modellek általános predikciójával (ld. pl.
Antonello & Aikawa 1998). Ez alól kivétel az f0 − f1 és a 3f1 − f0 komponens,
ugyanakkor ezek pozitív együtthatójú megfelelői jóval nagyobb amplitúdókkal ren-
delkeznek.
A csillag lineáris kombinációs rezgési komponenseinek amplitúdóarányait Jurcsik
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2.3. táblázat. A BSCom detektált rezgési komponenseinek amplitú-
dói, fázisai, és ezek hibái
Komponens Frekvencia AB AV ARC AIC
f0 – 2,04955 164,26± 0,77 127,05 ± 0,47 101,18± 0,45 79,63± 0,51
2f0 – 4,09910 26,51± 0,70 20,87 ± 0,47 17,26 ± 0,46 14,88± 0,48
3f0 – 6,14865 4,43 ± 0,78 1,82 ± 0,47 1,44 ± 0,45 2,48 ± 0,47
– f1 2,75432 259,43± 0,76 201,66 ± 0,46 161,36± 0,42 123,06± 0,51
– 2f1 5,50864 35,55± 0,83 29,08 ± 0,49 22,76 ± 0,50 17,42± 0,47
– 3f1 8,26296 15,57± 0,68 12,48 ± 0,46 9,87 ± 0,49 6,86 ± 0,44
– 4f1 11,01728 3,75 ± 0,65 3,21 ± 0,42 2,94 ± 0,45 2,48 ± 0,47
f0 f1 4,80387 62,50± 0,65 50,23 ± 0,48 40,87 ± 0,54 32,82± 0,54
f0 −f1 0,70477 36,19± 0,68 29,65 ± 0,43 24,98 ± 0,49 18,10± 0,53
2f0 f1 6,85342 11,59± 0,78 9,75 ± 0,51 8,54 ± 0,42 6,86 ± 0,52
f0 2f1 7,55819 21,67± 0,74 20,31 ± 0,47 15,30 ± 0,49 11,38± 0,57
2f0 2f1 9,60774 10,85± 0,77 6,08 ± 0,46 4,99 ± 0,41 3,14 ± 0,45
f0 3f1 10,31251 8,04 ± 0,79 6,46 ± 0,46 4,28 ± 0,42 3,61 ± 0,50
f0 −3f1 6,21341 5,09 ± 0,83 2,63 ± 0,50 3,52 ± 0,47 2,24 ± 0,50
f0 4f1 13,06683 3,35 ± 0,56 2,56 ± 0,45 1,78 ± 0,43 1,46 ± 0,43
ΦB ΦV ΦRC ΦIC
– f1 2,754320 3,121 ± 0,004 3,080 ± 0,004 3,034± 0,005 2,960 ± 0,006
– 2f1 5,508640 2,255 ± 0,030 2,199 ± 0,019 2,304± 0,026 2,210 ± 0,032
– 3f1 8,262960 1,023 ± 0,176 1,562 ± 0,273 2,202± 0,355 1,433 ± 0,260
– 4f1 11,017280 2,216 ± 0,003 2,200 ± 0,003 2,172± 0,003 2,104 ± 0,004
f0 – 2,049550 1,560 ± 0,020 1,534 ± 0,016 1,502± 0,019 1,569 ± 0,030
2f0 – 4,099100 0,438 ± 0,046 0,433 ± 0,035 0,426± 0,048 0,457 ± 0,074
3f0 – 6,148650 5,553 ± 0,180 5,992 ± 0,133 5,746± 0,137 5,727 ± 0,169
f0 f1 4,803870 1,564 ± 0,014 1,576 ± 0,008 1,602± 0,013 1,542 ± 0,014
f0 −f1 0,704770 4,576 ± 0,022 4,616 ± 0,015 4,657± 0,018 4,682 ± 0,024
2f0 f1 6,853420 0,875 ± 0,054 0,829 ± 0,046 0,931± 0,059 0,793 ± 0,066
f0 2f1 7,558190 0,234 ± 0,035 0,251 ± 0,023 0,250± 0,027 0,316 ± 0,045
2f0 2f1 9,607740 0,319 ± 0,071 0,159 ± 0,077 0,113± 0,071 0,178 ± 0,135
f0 3f1 10,312510 0,698 ± 0,097 0,359 ± 0,082 0,102± 0,109 6,266 ± 0,114
f0 −3f1 6,213410 4,988 ± 0,162 5,180 ± 0,199 5,342± 0,145 5,418 ± 0,236
f0 4f1 13,066830 5,980 ± 0,164 5,303 ± 0,170 5,341± 0,232 4,824 ± 0,358
Megjegyzés: A megadott fázisok t0 = 2453431,0 epochájú, A0 +A1 · sin(2πf(t− t0)+Φ1)+ . . . alakú
Fourier-összegre vonatkoznak. A frekvenciák d−1 egységekben, az amplítúdók millimagnitúdóban, a




























2.5. ábra. A BSComae V , R, I reziduál-spektrumai és átlaguk. A fe-
hér vonalak a spektrumokra illesztett, a szórások kiszámításánál figyelembe vett
alacsony rendű polinomokat jelölik.
et al. (2006) nyomán az alábbi formulával definiálhatjuk:
Rik = (|i| + |k|)Aik/(|i|A10 + |k|A01) , (2.2)
ahol Aik az if0+kf1 frekvenciájú harmonikus komponens amplitúdója (A10 = A(f0),
A01 = A(f1)). A BSComae fenti módon definiált amplitúdóarányai a lineáris kom-
bináció |i| + |k| rendjének függvényében exponenciális csökkenést mutatnak (2.6a
ábra). Megjegyzem, hogy Jurcsik et al. (2006) a hárommódusú V823Cas amplitú-
dóinak esetében az itt megfigyelthez teljesen hasonló viselkedést tapasztaltak.
A rezgési komponensek fázisviszonyainak epochától független jellemzésére a
Gik = Φik − (iΦ10 + kΦ01) (2.3)
formulával definiált mennyiséget használjuk, ahol Φik az if0 + kf1 frekvenciájú har-
monikus komponens fázisa (Antonello 1994). Ahogyan azt korábban számos stabil
kétmódusú Cefeida esetében is megfigyelték (pl. Poretti & Pardo 1997), a különböző
rendű lineáris kombinációkhoz tartozó Gik fáziskülönbségek a BSComae esetében
is koherens elrendeződést mutatnak, és a különböző rendekhez tartozó értékek kö-
zött jól definiált szeparáció figyelhető meg (2.6b ábra). Antonello & Aikawa (1998)
többmódusú tranziens Cefeida-modelleik alapján arra a következtetésre jutottak,
hogy a csatolási tagok fázisai a fentihez hasonló, rendezett állapotból csak a mó-
dusok átmeneti rezonanciája során kerülhetnek ki, noha egy ilyen hatás nagyságára





























2.6. ábra. A BSCom rezgési komponenseinek amplitúdó- és fázisviszo-
nyai a V adatsor esetében. a: Az amplitúdóarányok exponenciális függése a
lineáris kombináció rendjétől. b: Epochafüggetlen fáziskülönbségek a lineáris kom-
bináció rendjének függvényében. (Az adatok teljesen hasonló viselkedést mutatnak
a többi hullámsáv esetében is.)
vonatkozóan nincsenek ismereteink. Jogosnak tűnik azonban a feltételezés, hogy a
BSComae rendezett fázisviszonyai is a tranziensektől távoli, stabil kétmódusú pul-
zációra engednek következtetni.
2.3. Fotometriai fémtartalom és effektív hőmérséklet
A kétmódusú RR Lyrae csillagok pulzációs periódusai erősen függenek az effek-
tív hőmérséklettől és nehézelem-tartalomtól, ezért ezen fizikai paraméterek ismerete
kulcsfontosságú a tömeg és a luminozitás pulzációs modellek alapján történő meg-
határozásában (ld. pl. : Cox 1991; Kovács et al. 1992; Kovács 2000a). A BSComae
fémtartalmára vonatkozóan a szakirodalomban két korábbi független becslés talál-
ható, az alábbiakban rövid áttekintést adok ezek eredményeiről.
Smith (1990) alacsony diszperziójú spektroszkópiai megfigyelések alapján meg-
becsülte a BSCom ΔS spektrálindexének értékét. A hidrogén Balmer-vonalainak
és az egyszeresen ionizált kalcium K vonalának relatív erősségét jellemző ΔS index
az RR Lyrae csillagok esetében alapvető fémtartalom-indikátorként használható. A
BSComae-ról készített két spektrum alapján Smith két különböző ΔS értéket közöl,
(6,0, illetve 8,2), arról azonban nem ad pontos információt, hogy a csillag milyen
pulzációs fázisban volt a mérések időpontjában. Mivel az elnyelési vonalak erőssége
a csillag atmoszférájában fellépő dinamikai hatások miatt a pulzáció során változik,
ezért a ΔS index és a [Fe/H] fémtartalom között kalibrált transzformáció szem-
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pontjából fontos, hogy a spektroszkópiai mérések a csillag fényességminimumával
egy időben történjenek. Smith (1990) két mérése közül a másodikat (ΔS = 8,2)
a csillag alacsonyabb fényességű állapotában végezte. Ez utóbbi mérés eredményét
Jurcsik (1995) fémtartalomskálájára transzformálva [Fe/H] = −1,53 értéket kapunk
a BSCom fémtartalmára.
A csillag kémiai összetételére vonatkozó másik irodalmi adat Clementini et al.
(1995b) egyetlen nagy diszperziójú spektroszkópiai mérésén alapszik. A szerzők az
1,4Å felbontású, 20-as jel/zaj viszonyú spektrumból a CaII K vonalának ekvivalens
szélessége alapján a BSComae fémtartalmára a Smith-féle eredménynél jóval alacso-
nyabb, [Fe/H] ∼ −2,0 értéket kaptak. A mérés a csillagról akkor rendelkezésre álló
(mindössze 97 pontot tartalmazó) V fénygörbe alapján meghatározott fényesség-
minimumban készült. Ugyanakkor, lévén a BSComae kétmódusú viselkedése csak
ezt követően vált ismeretessé, a csillag valódi pulzációs fázisa ez utóbbi megfigyelés
esetében is bizonytalan. A hosszú köztes időszak miatt sajnos a jelen dolgozatban kö-
zölt Fourier-paraméterek birtokában sem lehetséges a fénygörbe megfelelően pontos
extrapolációja a spektroszkópiai mérések fázisainak meghatározásához.
2.3.1. A BVI módszer
Mint láttuk, a korábbi két spektroszkópiai mérés alapján a BS Comae effektív
hőmérséklete egyáltalán nem, nehézelem-tartalma pedig csak igen durva pontosság-
gal ismert. Ezért (további spektroszkópiai adatok hiányában) a gondosan kalibrált
többszín-fotometriai adatok alapján végeztem becslést a csillag effektív hőmérsékle-
tére és fémtartalmára vonatkozóan. Az ehhez felhasznált módszert az alábbiakban
részletesen ismertetem (ld. továbbá: Kovács 2009; Dékány et al. 2008).
A csillagok nehézelem-tartalmának egyes fotometriai hullámsávokban mért mag-
nitúdóértékek alapján történő becslésére kidolgozott különböző módszerek a koráb-
bi szakirodalomban is fellelhetők. Sturch (1966) egy korai tanulmányában az RRab
csillagok fényességminimumban észlelt U,B, V magnitúdói alapján tett becslést az
abszorpciós vonalak negatív fényességjárulékára (line blanketing). Lub (1979) az in-
tersztelláris vörösödésre érzéketlen Walraven [B −L] színindex hasonló célú felhasz-
nálására dolgozott ki módszert. Fontos említést tenni továbbá Twarog et al. (2003)
eredményeiről, akik nyílthalmazok fiatal csillagainak fémtartalmára vonatkozóan vé-
geztek pontos becsléseket közepes sávszélességű uvbyCaHβ fotometria alapján.
A standard szélessávú fotometriai színrendszereken alapuló módszerek jelen-
tik a „leggazdaságosabb” utat egy csillag fémtartalmának első közelítésére, mivel
a szélessávú fotometria hordozza a legelemibb és egyben legegyszerűbben hozzáfér-
hető információt a vizsgált objektum spektrális energiaeloszlásáról. A fotometriai
fémtartalom-meghatározás formálisan a következő elgondoláson alapszik. A csilla-
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gatmoszférák elméleti modelljeiben a statikus légkör egy bizonyos fizikai állapotát
a konvektív paramétereken (a keveredési hossz és az atmoszféra skálamagasságának
hányadosa, karakterisztikus turbulens sebesség stb.) és a kémiai összetételen kívül
két globális paraméter, a nehézségi gyorsulás (g) és az effektív hőmérséklet (Teff)
határozza meg. Ha az – egyébként pontatlanul ismert – konvektív paramétereket a
kanonikus értékekhez rögzítjük, és azt a szokásos egyszerűsítő feltevést használjuk,
hogy a relatív szoláris elemgyakoriság általában véve jól közelíti a vizsgált objektum
valódi kémiai összetételét, akkor a modelleknek három szabad paraméterük marad:
[M/H] (általános fémtartalom), log g, és Teff . Ezek után nyilvánvaló, hogy ha függet-
len becslést teszünk a log g értékére vonatkozóan, akkor a Teff és az [M/H] paraméter
értéke két színindex ismeretében kiszámítható, amennyiben ezek különbözőképpen
függenek a fenti két mennyiségtől.
A BSComae esetében standard B, V és I magnitúdók állnak rendelkezésre. A
lehetséges színindexek közül a B−V viszonylag erősen függ a fémtartalomtól (ld. pl.
Kovács & Walker 1999), a V −I pedig a hőmérsékletre érzékenyebb, ezért a további-
akban az [M/H] és a Teff fotometriai meghatározásának lehetőségét részletesebben
e két színindex esetében vizsgáljuk.
Mivel lineáris vagy alacsony rendű polinomiális formula segítségével a modell-
színindexek [M/H], log g és Teff paraméterektől való függése csak pontatlanul rep-
rezentálható, ezért a számításokhoz az atmoszféramodell-rácsok közvetlen használa-
tára van szükség. Az atmoszféramodellek rácsközi értékeit kvadratikus interpoláció
segítségével meghatározva, a kívánt felbontási határon belül az észlelt színindexe-
ket legpontosabban előállító [M/H], Teff paraméterkombináció az alábbi függvény
minimalizálásával adódik:
D = [log Teff(B − V ) − log Teff(V − I)]2
+α2B−V [(B − V )obs − (B − V )]2
+α2V −I [(V − I)obs − (V − I)]2 , (2.4)
ahol Teff(B − V ) és Teff(V − I) a valamely adott színindex-értékpárhoz tartozó Teff
értékeket jelentik. A megfigyelt mennyiségeket „obs” index jelzi, míg a minimali-
zálás során vizsgált szintetikus értékeket index nélkül jelöltem. Az αB−V és αV −I
súlyfaktorokkal a Teff és az egyes színindexek közötti lineáris korreláció mértékét
vesszük figyelembe, értékük rendre 0,33 és 0,25 (ld. Kovács & Walker 1999). A D ki-
fejezésben szereplő utolsó két tag bevezetésére a módszer mérési hibákkal szembeni
stabilitásának növelése érdekében van szükség.
A számításokhoz az atlas9 légkörmodelleket használtam (Castelli, Gratton, &
Kurucz 1997; Castelli 1999). A modellek a Grevesse & Sauval (1998) által meghatá-
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2.7. ábra. A BVI módszerrel meghatározott fémtartalom érzékeny-
sége a színindexek szisztematikus hibáira. Az ábrákon az elméleti [Fe/H]
értékek függvényében láthatók a hozzájuk tartozó, de különböző szisztematikus
hibákkal terhelt szintetikus színindexekből számított fémtartalom-értékek. Fekete
pontok jelölik a 4500 K ≤ Teff ≤ 7500 K és 1,0 ≤ log g ≤ 4,5 tartományon belüli
atmoszféramodelleket. Az RR Lyrae csillagok fizikai paramétereinek hozzávetőleg
megfelelő (6500 K ≤ Teff ≤ 7000 K, 2,5 ≤ log g ≤ 3,0) modelleket x-ekkel ábrázol-
tam.
rozott szoláris elemgyakoriságokra épülő opacitáseloszlási függvényeken alapszanak
(ld. : Robert Kurucz internetes adatbázisában7 található ODFNEW jelzésű model-
lek), a mikroturbulens sebesség rögzített értéke 2 km s−1, a keveredési hossz és a
skálamagasság aránya 1,25, és nincs konvektív túllövés (overshooting).
A log g értéke az RR Lyrae csillagok esetében az alábbi lineáris formula segítsé-
gével becsülhető meg:
log g = 2,47 − 1,23 log P0 . (2.5)
A fenti összefüggés a Stefan-Boltzmann törvényből és az RR Lyrae csillagok alapmó-
dusára vonatkozó általános pulzációs egyenletből vezethető le (Jurcsik 1998; Kovács
2000c), és a log g értékét a jelen alkalmazás szempontjából szükségesnél jóval na-
gyobb, ∼ 0,01-os pontossággal meghatározza.
Fontos megvizsgálni a fentiekben ismertetett módszer (a továbbiakban BVI mód-
szer) eredményeinek fotometriai hibákkal szembeni érzékenységét. A 2.7. ábrán a
felhasznált légkörmodell-rács elméleti színindexeiből a BVI módszer segítségével,
szisztematikus perturbációk hozzáadása után meghatározott [Fe/H]8 értékeket áb-
rázoltam a modelleknek megfelelő eredeti fémtartalom függvényében. Jól megfigyel-
hető, hogy a módszer alacsonyabb fémtartalom esetén jóval érzékenyebb a színinde-
7 http://kurucz.harvard.edu
8 Relatív szoláris nehézelem-összetétel esetén [M/H] = [Fe/H].
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xek szisztematikus hibáira. Mivel az így jelentkező hiba nagysága a fémtartalom
mellett a másik két paraméter (Teff , log g) értékétől is függ, ezért a 2.7. ábrán
az RR Lyrae csillagok általános fizikai paramétereinek megfelelő modelleket elté-
rő szimbólumokkal jelöltem. Lényeges azonban, hogy az egyes színindexek hibái (a
redukció során végrehajtott standard kalibrációs lépések miatt) a valóságban kor-
reláltak, így a fémtartalomban várhatóan kisebb mértékű szisztematikus eltéréseket
eredményeznek mint amik a fenti tesztben használt független hibákból következnek.
Az intersztelláris vörösödés pontatlan ismeretéből fakadó fotometriai hibákra a BVI
módszer eredményei jóval kevésbé érzékenyek. Ezek hatását a standard E(V − I) =
= 1,24E(B − V ) vörösödési törvény figyelembevételével, az elméleti színindexekhez
0,01mag szórású véletlen zaj hozzáadásával vizsgáltam. A BVI módszerrel meghatá-
rozott [Fe/H] értékek átlagos hibája mindössze 0,06dex-nek adódott. Megjegyzem,
hogy a fenti tesztek során az effektív hőmérséklet értékében okozott hiba egyik eset-
ben sem haladja meg a ±40K-t (ld. még: Kovács 2009).
A fémtartalom és az effektív hőmérséklet értékének a BVI módszerrel, a (2.4)
egyenlet alapján történő meghatározásakor két belső bizonytalansági tényezővel is
számolni kell. Az egyik a különböző módszerekkel kalibrált színindex —Teff relációk
nullpontjai közti különbségekből (pontosabban az infravörös fluxus módszer [infrared
flux method, IRFM], illetve a Vega, vagy egyéb, Nap-típusú csillagok megfigyelési
adatain alapuló kalibrációk közötti különbségekből) adódik. A másik tényező pe-
dig a pulzáló változócsillagok esetében, a pulzációs fázisra átlagolt és a statikus
állapotnak megfelelő színindexek közötti különbség miatt lép fel (Bono, Caputo, &
Stellingwerf 1995). A fenti effektusok jelentősége ugyanakkor vitatott, továbbá az
utóbbi kérdéssel kapcsolatban az I magnitúdóra vonatkozóan nem történtek vizsgá-
latok. Ezért a BVI módszer jelen alkalmazása során az eredeti atmoszféramodellek
korrekció nélküli színindexeit alkalmaztam, valamint bemenő paraméterekként az
egyszerű, magnitúdóátlagolt9 színindexeket használtam. Amint azt az alábbi teszt
eredménye is mutatja, a fenti módon meghatározott fémtartalomértékek jó egyezést
mutatnak az irodalmi spektroszkópiai eredményekkel.
A BVI módszer valódi adatokkal történő teszteléséhez ismert periódusú, kalibrált
B − V és V − I színindexekkel, valamint spektroszkópiai [Fe/H] adatokkal rendel-
kező RR Lyrae csillagokat használtam. Az irodalomban összesen 24 alapmódusú
RR Lyrae (RRab) csillagról állnak rendelkezésre a fenti információk. A tesztobjek-
tumokkal kapcsolatos részletek, irodalmi adataik és hivatkozásaik a B. függelékben
találhatók.
A 24 RRab csillag BVI módszerrel meghatározott fémtartalomértékeit a 2.8. áb-
9 Magnitúdóátlag alatt a fénygörbe magnitúdóban kifejezett, teljes pulzációs ciklusra számí-
tott átlagát értem (ez tehát megegyezik a fénygörbét leíró Fourier-összeg nulladik, konstans
tagjával).

















2.8. ábra. A BVI módszerrel meghatározott fémtartalom-értékek
összehasonlítása spektroszkópiai adatokkal 24 RRab csillag eseté-
ben. A színindexekből származtatott fémtartalmat [Fe/H]BVI, míg az irodalmi,
spektroszkópiai úton nyert adatokat [Fe/H]S jelöli. Az ábrán feltüntetett hibák
Gauss-eloszlású, σ = 0,m005 szórású korrelálatlan zajjal terhelt B−V , V − I szín-
indexekből számított [Fe/H] értékek szórásait jelentik. Az XAri, SS Leo és VYSer
csillagokhoz tartozó, kilógó pontokat üres szimbólumokkal jelöltem.
rán hasonlíthatjuk össze a túlnyomóan ΔS módszerből származó spektroszkópiai
eredményekkel. Az X Ari, az SSLeo és a VY Ser erős eltérést mutató, a 2.8. ábrán
üres körökkel jelölt értékeinek elhagyásával a pontok szórása 0,26dex-ről 0,15dex-re
csökken. A rendelkezésre álló tesztadatok alapján ez utóbbi értéket tekinthetjük a
módszer formális hibájának (itt megjegyzem, hogy a ΔS módszer formális hibáját
az irodalmi források egyöntetűen 0,1 és 0,2dex közöttinek tekintik). A 2.8 ábrán
az egyes pontok mellett feltüntetett hibák a módszer bemeneti színindexértékeihez
adott σ = 0,005mag szórású véletlen zaj segítségével generált [Fe/H] értékek szó-
rását jelentik. Noha a rendelkezésre álló tesztcsillagok között alig fordul elő erősen
fémszegény objektum, az ezeknél tapasztalt nagyobb eltérés is azt látszik alátámasz-
tani, hogy a módszer hibája alacsonyabb fémtartalom esetén magasabb.
A BS Com fémtartalma és effektív hőmérséklete  A BSComae fémtartal-
mának és effektív hőmérsékletének meghatározásához az alapmódus periódusából
a (2.5) kifejezés alapján adódó log g = 2,85 értéket és a 2.2. táblázatban meg-
adott átlagos színindexeket használtam. A csillag magas galaktikus szélességén (l =
= 19,◦00, b = +79,◦86) alacsony intersztelláris vörösödéssel számolhatunk. Schlegel
et al. (1998) adatbázisa alapján a BSCom koordinátáin E(B − V ) = 0,014 érték
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2.4. táblázat. A BSComae BVI módszerrel becsült fémtartalmának
és effektív hőmérsékletének függése az intersztelláris vörösödés
mértékétől.
E(B − V ) [Fe/H] Teff
0,000 −1,47 6774 K
0,005 −1,51 6798 K
0,010 −1,54 6823 K
0,014∗ −1,58 6842 K
∗ Schlegel et al. (1998)
prediktálható. Mivel az ezen adatbázis alapját képező galaktikus portérkép két-
dimenziós (azaz oszlopsűrűségeken alapul), ezért a fenti érték a csillag irányában
tapasztalható vörösödés lehetséges maximumát jelenti. A BS Comae BVI módszer
segítségével meghatározott fémtartalmát és effektív hőmérsékletét a 2.4. táblázat
mutatja az intersztelláris vörösödés különböző lehetséges értékeire. A táblázatban
szereplő [Fe/H] és Teff eredmények formális hibája 0,11dex és 10K. A hibákat a
tesztcsillagok esetében ismertetett módszerrel, a 2.2. táblázatban közölt fotometriai
hibák figyelembevételével határoztam meg.
2.4. Fundamentális paraméterek
Az RRd csillagok esetében a két egyidejűleg stabil rezgési módus periódusai alap-
ján lehetőségünk van a tömeg és a luminozitás radiális pulzációs modellek alapján
történő meghatározására, amennyiben megfelelő pontossággal ismerjük a pulzációs
egyenletekben szereplő további két fundamentális paraméter, az effektív hőmérséklet
és a fémtartalom értékét. Az így meghatározott fizikai paraméterek azonban csak
akkor konzisztensek, ha a horizontális ági csillagfejlődés során az objektum valóban
eljuthat a kérdéses fizikai állapotba. A csillag fundamentális paramétereinek tehát
egyszerre meg kell felelniük a radiális pulzáció és a csillagfejlődés elméleti modell-
jének. Egy csillag megfigyelt rezgési periódusainak modellezésére mindeddig nem
alkalmaztak olyan eljárást, amely egyidejűleg figyelembe vette volna a pulzációs és
a csillagfejlődési elméletek megszorításait. Az alábbiakban egy olyan új módszert
ismertetek, mely segítségével a kétféle elméleti modell kombinációján keresztül, ki-
zárólag az észlelt periódusok alapján a vizsgált csillag összes fundamentális para-
métere igen nagy pontossággal behatárolható. Az így meghatározott mennyiségekre
további, megfelelően pontos megfigyelési információ birtokában további megszorítá-
sok tehetők. A módszert a BSComae fizikai paramétereinek vizsgálatán keresztül
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mutatom be.
2.4.1. A CPE módszer
Egy kétmódusú RR Lyrae csillag fizikai paramétereinek pulzációs és fejlődési mo-
dellek kombinációja alapján történő meghatározásának módszere (combined pulsati-
onal and evolutionary method, a továbbiakban CPE módszer) formális szempontból
az alábbi problémát jelenti. A megfigyelt periódusokhoz illeszkedő lineáris pulzációs
modellek meghatározzák a csillag tömegét és luminozitását az effektív hőmérséklet
és a kémiai összetétel, mint szabad paraméterek függvényében. Másrészről a hori-
zontális ági csillagfejlődést leíró elméleti modellek adott tömegű és (légköri) kémiai
összetételű csillagok effektív hőmérsékletének és luminozitásának időbeli változását
szabják meg. Az egyes fejlődési pályákat leíró modellekből izokronok konstruálha-
tók, melyek ugyancsak az effektív hőmérséklet és a kémiai összetétel, továbbá az idő
függvényében adják meg a csillag tömegét és luminozitását. A modellek tehát formá-
lisan az alábbi két, diszkrét értékekben (rácson) mintavételezett vektorfüggvénynek
felelnek meg:
E : (Y,Z, Teff , tHB) → (M, L)
P : (Y,Z, Teff , P0, P1) → (M, L) , (2.6)
ahol P a pulzációs modelleket, míg E a fejlődési izokronokat jelöli, továbbá Y,Z,M
és L rendre a hélium, valamint a fémek részarányának, illetve a csillag tömegének és
luminozitásának felelnek meg. A magban végbemenő héliumégés kezdetétől, azaz a
nulla korú horizontális ágtól (zero age horizontal branch, ZAHB) kezdve eltelt időt
a tHB változó méri. A modellek közötti alapvető konzisztencia feltételezése mellett a
vizsgált csillag fizikai modelljét leíró paraméterek mindkét vektorfüggvényt ki kell,
hogy elégítsék. A keresett paraméterkombinációk tehát formálisan az alábbi egyenlet
megoldását alkotják:
E = P . (2.7)
Mivel a P argumentumában szereplő periódusokat mindig a vizsgált csillag esetében
megfigyelt értékekhez rögzítjük, ezért az E fejlődési függvénynek a tHB paraméter
alakjában eggyel több változója van, amely a megoldásban szabad paraméterként
fog jelentkezni. Így a két vektorfüggvény metszetét alkotó paraméterkombinációk
egy, a tHB idő által parametrizált 1 dimenziós alteret alkotnak. A továbbiakban
áttekintjük az eljárás során felhasznált pulzációs és fejlődési modelleket, valamint
a (2.7) egyenlet által meghatározott közös megoldás kiszámításának menetét.
26 2. fejezet. BS Comae: pulzáció és csillagfejlődés – esettanulmány
2.4.2. Pulzációs modellek
A BSComae fundamentális fizikai paramétereinek meghatározásához lineáris,
nem-adiabatikus (LNA), teljesen radiatív modelleket alkalmaztam. A felhasznált
pulzációs kód lényegét tekintve megegyezik az eredetileg Stellingwerf (1975, ld. még
Castor 1971) által kifejlesztett, majd később Buchler (1990) által módosított kód-
dal (ld. még Kovács 1990). A számítások során az Iglesias & Rogers (1996, OPAL)
és Alexander & Ferguson (1994) által közölt átlagos Rosseland-opacitások megfelelő
kémiai összetételre interpolált értékeit használtam. A modellekben szereplő relatív
nehézelem-gyakoriságok a Grevesse & Anders (1991) által leírt szoláris értékeknek
felelnek meg. A csillag külső burkát minden esetben nagy felbontással, 500 gömb-
héjjal mintavételeztem az alábbiak szerint:
Qin ≡ (Rin/Rsurf)(Min/Msurf) = 0,05 , (2.8)
ahol Rsurf és Msurf a felszíni, Rin és Min pedig a legbelső rácspontra vonatkozó
értékeket jelentik. A burok (2.8) egyenletnek megfelelő mély, (6 − 7) · 106 K hő-
mérsékletű alsó zónáig terjedő mintavételezése biztosítja a periódusok megfelelően
nagyfokú (10−5 nap körüli pontosságú) stabilitását. A pulzációs modellek Teff és
[Fe/H] paramétereinek értékeit úgy határoztam meg, hogy az általuk alkotott rács
lefedje a 2.4. táblázatban közölt, BVI módszerrel meghatározott értékek tág kör-
nyezetét, továbbá megfelelően nagy felbontással rendelkezzen a tetszőleges rácsközi
értékek kvadratikus interpolációval történő pontos meghatározásához..
A vizsgált (Teff , [Fe/H]) rács pontjaiban a tömeg és a luminozitás különböző
lehetséges modellértékei közötti interpoláció segítségével meghatároztam az észlelt
periódusokhoz legjobban illeszkedő fizikai paramétereket. Ezeket a lineáris pulzá-
cióelméleti szempontból egyformán lehetséges modelleket a 2.5. táblázat mutatja.
A modellek hőmérsékletértékei közötti lépésköz 50K, a hidrogén, a hélium és a fé-
mek teljes részarányának (rendre X, Y , Z) különböző rácspontokhoz tartozó értékei
pedig megegyeznek a CPE módszerben felhasznált fejlődési modellekben szereplő
értékekkel (bővebben ld. a 2.4.3. fejezetben). Megjegyzem, hogy a BSCom fémtar-
talmának és effektív hőmérsékletének BV I fotometriából megbecsült értékeihez a
{Z = 0,0006, Teff = 6800K} rácspont esik a legközelebb.
A pulzációs modellek fémtartalommal szembeni érzékenysége figyelemre méltó. A
[Fe/H] paraméter ∼ 0,2dex értékű bizonytalansága esetén a tömegben okozott elté-
rés nagysága eléri a 0,1–0,15M körüli értéket, ugyanakkor az effektív hőmérséklet
∼ 200K-es módosításával okozott változás kisebb, mint 0,06M. A stacionárius
állapotnak megfelelő g felszíni gravitációs gyorsulás és ρ sűrűség stabilitása szin-
tén szembetűnő. Míg a fémtartalom fenti értékkel történő módosításakor a tömeg
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∼ 15 %-kal változik, ez az arány a log g és a log ρ esetében kevesebb mint 0,8%,
illetve 0,3%. Ezek a mennyiségek az effektív hőmérséklet változására még kevésbé
érzékenyek.
Lényeges megjegyezni, hogy a 2.5. táblázatban szereplő összes modell az alap-
módusban és az első felhangban egyaránt lineárisan gerjesztett állapotot ír le, vagy-
is kielégíti a hosszantartó, stabil kétmódusú pulzáció tényleges megvalósulásához
szükséges alapvető feltételt. A módusszelekció részletesebb, nemlineáris hidrodina-
mikai vizsgálata meghaladja jelen tanulmány kereteit. Ugyanakkor a modellek fizi-
kai paramétereiben a lineáris, radiatív és a nemlineáris, konvektív modellek közötti
perióduseltérés miatt fellépő változásokkal kapcsolatban a 2.4.6. fejezet részletes
vizsgálatokat tartalmaz.
2.4.3. Fejlődési modellek
A CPE módszerben felhasznált fejlődésimodell-rács előállításához a BaSTI10 mo-
delladatbázis relatív szoláris elemgyakoriságú horizontális ági (horizontal branch,
HB) fejlődési modelljeit használtam (Pietrinferni et al. 2004). A HB fejlődési pá-
lyákat a normál fejlődési modellekhez képest nagyobb tömeg- és időfelbontással, a
nulla korú horizontális ág állapotától, vagyis a magban végbemenő He-fúzió nukleá-
ris folyamatainak felépülésétől számítják. A különböző tömegű HB csillagmodellek
magtömegét és a burok kémiai összetételének profilját a ZAHB állapotot megelőzően
tipikusan 0,8 − 1,0M (a fémtartalom függvényében növekvő) tömegű, egységesen
13Gév korú vörös óriásági (red giant branch, RGB) csillagokból származtatják. A
felhasznált modellekben az egyes fejlődési pályák közötti lépésköz a modellcsillagok
tömegét tekintve tipikusan 0,01M körüli. A nagy tömegfelbontás lehetővé teszi az
RR Lyrae instabilitási sáv részletes fejlődési vizsgálatát. A 2.9. ábra a Hertzsprung–
Russell diagramon az instabilitási sáv környezetében található BaSTI fejlődési pá-
lyákat mutatja (a BSComae esetében is vizsgált) két különböző fémtartalomértékre.
A fejlődési számításokhoz felhasznált fizikai alkotóelemekről, algoritmusokról,
és paraméterekről a modelleket ismertető cikk (Pietrinferni et al. 2004) tartalmaz
részletes leírást. Az alábbiakban csak néhány fontosabb, a modellek alkalmazásából
származó eredményeket lényegesebben érintő jellemzőre térek ki. A számításokhoz
felhasznált nagy felbontású modellek a konvekció és a diffúzió szempontjából „kano-
nikusak”, vagyis nem tartalmaznak konvektív túllövést (overshooting) és nem veszik
figyelembe az atomi diffúzió hatását, tekintettel arra, hogy az ezen folyamatok mér-
tékével és a fejlődési effektusokra gyakorolt hatásukkal kapcsolatos vizsgálatok egye-
lőre távol állnak az alapvető konszenzustól. A modellek ugyanakkor más tekintetben
a legkorszerűbb fizikai eredményekre épülnek. A számításokban az RGB fázisban el-
10 http://albione.oa-teramo.inaf.it/
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2.5. táblázat. A BSCom észlelt periódusaihoz illeszkedő LNA pulzá-
ciós modellek
Teff M/M log L/L R/R log g log ρ
X = 0,7547 Z = 0,0003
6700 0,639 1,647 4,940 2,856 −2,127
6750 0,646 1,664 4,964 2,857 −2,128
6800 0,656 1,682 4,993 2,858 −2,130
6850 0,663 1,699 5,018 2,858 −2,131
6900 0,673 1,717 5,049 2,860 −2,133
X = 0,7546 Z = 0,0004
6700 0,669 1,661 5,021 2,861 −2,128
6750 0,678 1,679 5,050 2,862 −2,130
6800 0,688 1,697 5,080 2,863 −2,131
6850 0,698 1,715 5,111 2,865 −2,133
6900 0,709 1,733 5,143 2,866 −2,134
X = 0,7534 Z = 0,0006
6700 0,732 1,690 5,188 2,872 −2,132
6750 0,743 1,708 5,221 2,873 −2,133
6800 0,754 1,726 5,253 2,875 −2,135
6850 0,768 1,745 5,291 2,876 −2,137
6900 0,780 1,763 5,324 2,877 −2,138
X = 0,7530 Z = 0,0010
6700 0,872 1,745 5,530 2,893 −2,139
6750 0,885 1,763 5,563 2,894 −2,140
6800 0,901 1,782 5,603 2,896 −2,142
6850 0,914 1,800 5,637 2,897 −2,143
6900 0,929 1,818 5,672 2,898 −2,145
Megjegyzés: A táblázatban feltüntetett Teff értékek Kelvin-fokban, a g és a ρ
értékei pedig CGS-egységekben értendők. A modellek 10−5 nap pontossággal
illeszkednek a megfigyelt periódusokhoz.

























2.9. ábra. Horizontális ági BaSTI fejlődési pályák a fémtartalom kü-
lönböző értékei esetén. A szürke és fekete vastag görbék az ábrán megadott
fémtartalomértékekhez tartozó fejlődési utakat jelölik a Hertzsprung–Russell diag-
ramon, az RR Lyrae instabilitási sáv környezetében. Bizonyos modellek esetén a
hozzájuk tartozó tömegértéket (M egységben) megjelöltem. A pontozott vonal-
lal ábrázolt görbék köztes tömegekre interpolált modelleket jelölnek log tHB = 7,9
(tHB ∼ 79,4 M év) horizontális ági korig.
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fajulttá váló He-mag fizikai állapotára is kiterjedő konduktív opacitásokat (Potekhin
1999), valamint az elfajult plazmában relevánssá váló plazma–neutrínó kölcsönha-
tás energiadisszipációjának korszerűsített modelljét használják (Haft et al. 1994).
Emellett a klasszikus OPAL-hoz hasonló, de szélesebb paramétertartományon ér-
vényes állapotegyenletet alkalmaznak (Irwin 2004), melynek hatására a modellcsil-
lagok a korábbi számításokhoz képest szisztematikusan magasabb hőmérsékletű és
fényesebb fejlődési állapotokon mennek keresztül. Az új eredményeken alapuló fizi-
kai építőelemeknek köszönhetően a BaSTI modellek a korábbiakhoz képest nagyobb
pontossággal határozzák meg az RGB csillagok magjának elméleti tömegét, mely a
további horizontális ági fejlődés szempontjából kulcsparaméter.
2.4.4. Kombinált pulzációs és fejlődési megoldás
A BSComae fizikai paramétereit az előző két fejezetben ismertetett modellek
kombinációjával határoztam meg. A (2.6) formális kifejezésben szereplő elméleti
P pulzációs és E fejlődési vektorfüggvények diszkrét rácspontokban vett értékeit
a BSCom periódusaihoz illeszkedő LNA pulzációs modellek, illetve a horizontális
ági BaSTI fejlődési modellek adják meg. Mivel a különböző fémtartalomhoz és tö-
meghez tartozó horizontális ági fejlődési görbék nagyon hasonló alakúak (vagyis
egymásba könnyen áttranszformálhatók), ezért a rácspontokban vett modellértékek
közötti tetszőleges ponthoz tartozó függvényértékek megfelelő interpoláció segítsé-
gével a szükséges pontossággal meghatározhatók. A mindkét modellt kielégítő, azaz
a (2.7) formális egyenlet megoldását alkotó paraméterkombinációk meghatározásá-
nak menete a következő:
(i) A horizontális ági BaSTI fejlődési görbékből izokronokat konstruálunk, azaz
a különböző [Fe/H] értékekhez tartozó fejlődési modellseregeket a tHB idő- és
M tömegparaméter szerint egységes mintavételezésű rácsra interpoláljuk.
(ii) A tHB horizontális ági kor értékét rögzítjük, az ehhez tartozó fejlődési izokront
és a pulzációs modelleket közös Teff értékre interpoláljuk. Az első két lépésben
végzett interpolációs számításokhoz harmadrendű spline-okat használtam.
(iii) A effektív hőmérséklet (és kor) előzőekben rögzített értékéhez tartozó model-
leket a Z − M illetve Z − log L síkon vizsgáljuk (2.10. ábra). Amennyiben
a pulzációs és fejlődési függvények értékkészlete a modellek által lefedett Z-
tartományon belül nem diszjunkt, akkor kvadratikus interpoláció segítségével
meghatározzuk a Z −M és Z − log L síkon alkotott metszéspontjaik ZM és
ZL abszcisszáit, melyek általános esetben a 2.10. ábra bal oldali részén látható
példához hasonlóan egymástól eltérő értéket vesznek fel.
































































Teff = 6851 K            ZM = ZL
2.10. ábra. Modell tömeg és luminozitás a fémtartalom függ-
vényében. Az ábrákon rögzített log tHB = 7,424 horizontális ági korhoz
tartozó fejlődési modellek (F, négyzetek) és a BS Com periódusaihoz illesz-
kedő pulzációs modellek (P, körök) tömeg- és luminozitásértékei láthatók
a fémtartalom függvényében, az effektív hőmérséklet két különböző értéke
esetén. A Z nehézelem-tartalom modellekben rögzített értékei közötti kvad-
ratikus interpolációs függvényeket folytonos görbék jelölik. Az egyes görbék
metszéspontjait függőleges vonalak mutatják.
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(iv) A Teff értékét változtatva megkeressük azt a paraméterkombinációt, amely
minimalizálja a következő kifejezést:
[ΔM ] = | log ZM − log ZL| , (2.9)
vagyis amelyre a pulzációs és fejlődési görbék a két síkon azonos Z értéknél
metszik egymást (ld. a 2.10. ábra jobb oldala). A (2.9) kifejezés használatával
a metszéspontok abszcisszái közötti különbség a [Fe/H] fémtartalomindexszel
azonos skálára kerül.
(v) A fenti eljárást további izokronokra megismételve feltérképezzük a [ΔM ] pa-
raméter változását a horizontális ági kor függvényében. A fejlődés különböző
szakaszaiban a [ΔM ] = 0 feltétel (vagyis hogy a paraméterek egyidejűleg ele-
get tesznek a fejlődési modellek megszorításainak és illeszkednek a megfigyelt
periódusokhoz) a fizikai paraméterek más-más értékei mellett teljesül. A 2.11.
ábra a [ΔM ] mennyiség változását mutatja a tHB és Teff változók vizsgált tarto-
mányán belül. Az ábrán a kombinált pulzációs és fejlődési megoldások a [ΔM ]
minimális értékéhez tartozó gerincvonal mentén helyezkednek el. A vizsgált
modellek által lefedett (Teff < 6900K) paramétertartományon belül tHB ∼ 60
millió éves korig kapunk megoldásokat. Ezen belül a hozzávetőleg 50 millió
évnél alacsonyabb horizontális ági korhoz tartozó megoldások egy rendkívül
szűk hőmérséklettartományon belül koncentrálódnak. Az ennél számottevően
idősebb fejlődési állapotokhoz tartozó megoldások a nekik megfelelő magas hő-
mérsékletek miatt nagy valószínűséggel kizárhatók, mivel jelentősen eltérnek
a BSCom megfigyelt színindexeiből származtatott Teff értéktől.
A [ΔM ] = 0 görbe által kiválasztott megoldásokat az egyes fizikai paraméterekre
vonatkozóan a 2.12. ábra mutatja a tHB, mint szabad paraméter függvényében. A
megoldásokat alkotó log L, M , Teff és [Fe/H] fundamentális paraméterek figyelemre-
méltóan szűk tartományon belül koncentrálódnak. A görbék alakjában tHB ≈ 40 mil-
lió év közelében végbemenő topológiai változás (lokális szélsőérték, illetve inflexió)
a megoldások ezen pontjaihoz tartozó fejlődési pályák hőmérsékleti maximumához
kapcsolódik. Fejlődésének ezen szakaszában a csillag, elérve a legforróbb horizontális
ági állapotot, visszafordul a HRD-n (ez az úgynevezett blue nose állapot, vö. 2.9. áb-
ra). Ezt követően fejlődése fokozatosan felgyorsul (az L̇ és Ṫeff értéke néhány millió
év alatt jelentősen megnő), és a magjában található hélium mennyiségének rohamos
csökkenésével párhuzamosan gyorsan elfejlődik az aszimptotikus óriáság felé.
A 2.12. ábrán látható megoldások által megengedett tömeg- és luminozitás-
értékek teljes tartománya (vagyis a tHB értékének bizonytalansága) a spektroszkópiai
megfigyelésekből közvetlenül származtatható paraméterek, vagyis a Teff és a [Fe/H]
2.4. Fundamentális paraméterek 33
















































2.12. ábra. A BSComae CPE módszerrel meghatározott fizikai pa-
raméterei a horizontális ági kor függvényében.
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2.6. táblázat. A BSComae fizikai paraméterei
[Fe/H] Teff [K] M/M log(L/L)
−1,67 ± 0,01 6840 ± 14 0,698 ± 0,004 1,712± 0,005
−1,58 ± 0,11 6842 ± 10
Megjegyzés: A CPE módszerhez tartozó megoldások (első sor)
hibái a 2.12. ábrán látható paramétertartományokon belüli szó-
rásokat jelentik. A BVI módszerhez tartozó értékek (második
sor) és formális statisztikai hibáik a 2.4 táblázatból származnak.
jobb független becslése esetén elvileg az adott mérési pontosság által megszabott ha-
tárig leszűkíthető. Az egyes paraméterek pontosságának ily módon történő további
jelentős növeléséhez azonban rendkívül precízen (a statikus állapotnak leginkább
megfelelő pulzációs fázisban) végrehajtott nagy felbontású spektroszkópiai mérések-
re lenne szükség, melyet egyelőre egyetlen kétmódusú RR Lyrae csillag esetében sem
végeztek.
A BSComae CPE módszerrel meghatározott fizikai paramétereit a 2.6. táblá-
zat foglalja össze. A táblázat felső sorában feltüntetett értékek a horizontális ági
kor által parametrizált, a 2.12. ábrán látható megoldásseregek átlagait, a hibák pe-
dig azok szórásait jelölik, azonos valószínűséget feltételezve a különböző fejlődési
állapotoknak megfelelő megoldásoknak. A táblázat második sorában összehasonlí-
tásképp feltüntettem a Teff és a [Fe/H] BVI módszer segítségével becsült értéke-
it (ld. 2.3.1. fejezet). A CPE módszer eredményei ugyan nem teljesen függetlenek
ezektől, hiszen felhasználtuk őket a tHB korparaméter Teff -en keresztül történő, kb.
±50K-nek megfelelő behatárolására (vö. 2.11. ábra), a kapott megoldások azonban
ezt jóval meghaladó mértékű egyezést mutatnak. Noha az effektív hőmérséklet ér-
tékeinek rendkívüli, tíz fokon belüli egyezése vélhetően csak a véletlen statisztikai
egybeesésnek köszönhető, a 2.6. táblázat alapján arra a megnyugtató következtetésre
juthatunk, hogy a teljesen eltérő módszerekből (többszín-fotometria és atmoszféra-
modellek, illetve pulzációs és fejlődési modellek) adódó fizikai paraméterek között
nincsen számottevő szisztematikus eltérés.
2.4.5. Az eredmények bizonytalansága
Lényeges kérdés, hogy a 2.6. táblázatban feltüntetett, a tHB horizontális ági kor
bizonytalanságából származó hibákon kívül milyen egyéb bizonytalansági tényezők-
kel kell számolnunk. A lehetséges megfigyelési paraméterek közül (a megoldássoro-
zatok szűkebb behatárolására alkalmazott színindexeken kívül) csak a periódusokat
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használtuk fel, melyek rendkívül precízen mérhetők, így ezek mérési pontatlansága
miatt a CPE módszer eredményeiben jelentkező hibák nyilván teljesen elhanyagol-
hatóak.
Mivel a számítások során a pulzációs és a fejlődési modellek esetében egyaránt
véges felbontású rács értékei közötti interpolációt végzünk, ezért fontos szót ejteni
az ezek során fellépő numerikus hibák mértékéről. A fejlődési görbék izokronokká
transzformálása során az M és tHB rácspontbeli értékei között végzett köbös spline
interpoláció bizonytalansága az interpolált értékek eredeti modellértékekkel törté-
nő összehasonlítása alapján elhanyagolható mértékű. Az elvégzett tesztek szerint
az így fellépő hiba log Teff -ben és log L-ben 10−3 dex-nél kisebb. Pietrinferni et al.
(2004) hasonló vizsgálatai alapján a fémtartalom kvadratikus interpolációja során
is a fentiekhez hasonló mértékű numerikus hiba lép fel a hőmérséklet és luminozitás
értékében, míg a tömegben 10−3 M körüli pontatlanság jelentkezik.
A CPE módszerrel meghatározott fizikai paraméterek döntően elméleti model-
leken alapszanak, így az eredmények pontosságát elsősorban a felhasznált modellek
konstrukciójának belső bizonytalanságai határozzák meg. Az elméleti modellek fizi-
kai alkotóelemeinek esetleges hiányosságain, illetve egyes egyszerűsítésein kívül az
eredményekre befolyással vannak bizonyos pontatlanul ismert, ezért nagymértékben
önkényes alapon rögzített értékű modellparaméterek is. A fejlődési modellek konst-
rukciós tulajdonságai közül legnagyobb mértékben a konvektív túllövés és az atomi
diffúzió hatása befolyásolhatja az eredményeket. Noha ezen folyamatok fejlődési pá-
lyákra gyakorolt hatása egyértelmű, pontos mértékük a csillagfejlődés különböző
fázisaiban nem ismeretes, és így az általuk a fejlődési utakban okozott effektusok
valódi nagysága sem. A túllövés, vagyis a konvektív elemeknek a Schwarzschild-féle
instabilitási zóna határán túli behatolása szignifikáns mértékű keveredéshez vezethet
a konvekcióval szemben formálisan stabil régión belül is, miáltal (a forgási keveredés
mellett) számottevő hatással lehet a konvektív mag méretére. A túllövési folyamat
hatására a fősorozati állapot időtartama megnő, a csillag fényesebb lesz, és na-
gyobb héliummag alakul ki, mely nyilvánvalóan kihat a csillag további, horizontális
ági fejlődésére is. A jelen tanulmányban felhasznált kanonikus fejlődési modellek
ezt az effektust nem veszik figyelembe – ennek azonban, tekintettel arra, hogy az
RR Lyrae-k korábbi fejlődési szakaszukban valószínűleg kis tömegű fősorozati ob-
jektumok voltak (így nem lehetett jelentős konvektív magjuk), minden valószínűség
szerint (a Cefeidákkal ellentétben) nincs jelentős hatása a horizontális ági állapotra.
A magban végbemenő héliumégés alatt a konvektív magban végbemenő túllövési
mechanizmus hatására a horizontális ági állapot időtartama lerövidül, a csillag ma-
gasabb luminozitással rendelkezik és a fejlődési pályák által a Hertzsprung–Russell
diagramon (HRD-n) leírt kék irányú hurkok (blue loops) kevésbé lesznek kiterjedtek,
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mint a túllövésmentes modellek esetében. A Schwarzschild-mag határán kívül létre-
jövő, a túllövési folyamat által hajtott szemikonvekciós tartományt a BaSTI fejlődési
modellek a szokásos módon figyelembe veszik. Ezen kívül további túllövési zóna ala-
kulhat ki a konvektív burok alján, mely szintén befolyásolhatja a horizontális ági
fejlődési pályák morfológiáját. Ezen effektus hatásával azonban az itt alkalmazott
fejlődési modellek nem számolnak, egyrészt elkerülendő egy újabb szabad paraméter
bevezetését, másrészt mert a folyamat hatékonyságára vonatkozóan egyelőre nem áll
rendelkezésre meggyőző bizonyíték.
További, nem elhanyagolható hatása lehet a horizontális ági fejlődésre az atomi
diffúzió folyamatának. Egyrészt a fősorozati fejlődés alatt végbemenő diffúzió kumu-
latív hatása befolyásolja a fősorozat kezdete és a horizontális ági fejlődést megelőző
He-flash állapot között a csillagban kialakuló héliummag tömegét. Michaud et al.
(2007) tanulmánya szerint ennek, illetve a diffúzió hatására a He és a fémek meg-
változott részarányának köszönhetően a ZAHB luminozitása hozzávetőleg 0,01dex
mértékű növekedést mutathat a modellekben. Emellett rámutatnak, hogy a diffúzió
hatása a horizontális ági fejlődés relatíve rövid időtartama alatt sem elhanyagolható,
noha a diffúzió és a túllövés kémiai keveredésben betöltött relatív szerepe egyelő-
re nem tisztázott. A jelen tanulmányban felhasznált BaSTI fejlődési modellek nem
veszik figyelembe az atomi diffúzió hatását.
A CPE módszer eredményeit befolyásolják az Y/Z arányának (vagyis a légkör
héliumtartalmának), illetve a fémek relatív részarányának modellekben adaptált ér-
tékei is. Az itt felhasznált modellekben beállított paramétereik megfelelnek a szoká-
sos feltevéseknek, de valódi értékük csillagonként nyilván eltérő lehet.
A felsorolt tényezők mind hozzájárulnak a CPE módszerrel kiszámított fizikai
paraméterek bizonytalanságához, ám az egyes effektusoknak a végső eredményekre
gyakorolt hatása nem ismeretes, mint ahogy az sem, hogy együttes hatásuk hogyan
befolyásolja a felhasznált fejlődési modelleket. Az egyes bizonytalansági tényezők
által a kombinált pulzációs és fejlődési megoldássorozatokban okozott eltérések a
bemenő modellek megfelelő módosításaival elvileg könnyen tanulmányozhatók lenné-
nek. Sajnos azonban jelenleg nem áll rendelkezésre olyan fejlődési modell adatbázis,
amely az egyes paraméterek szabad variálását lehetővé tenné. Ennek hiányában azt
is hasznos lenne látni, hogy a BaSTI fejlődési modelleket más fejlesztésű, egyúttal
más konstrukciós paraméterekkel rendelkező modellekkel helyettesítve (és szükség
esetén, a konzisztencia érdekében a pulzációs modelleket is megfelelően módosítva)
milyen eltérés jelentkezik a CPE módszerrel kapott eredményekben. A ma hozzáfér-
hető horizontális ági fejlődési modellcsaládok közül azonban az itt felhasznált pa-
raméterekkel rendelkező BaSTI modellsorozat az egyetlen, amely elegendően nagy
idő- és tömegfelbontással rendelkezik ahhoz, hogy a CPE módszer során végzett
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rácspontok közötti interpolációk megfelelő pontossággal végrehajthatók legyenek.
A fentiekhez képest legalább ugyanolyan fontos azt megvizsgálni, hogy az ered-
mények miként függnek a felhasznált pulzációs modellek paramétereitől. Ez a kérdés
az itt alkalmazott lineáris, radiatív és a konvektív, nemlineáris, aszimptotikus mo-
dellek által prediktált periódusok közötti szisztematikus eltéréseken keresztül jól
vizsgálható. A következő fejezetben részletesen bemutatom a nemlinearitás és a
konvekció által a BSCom kombinált pulzációs és fejlődési modelljének fizikai pa-
ramétereire gyakorolt hatásokat.
2.4.6. A nemlinearitás és a konvekció becsült hatása
A radiatív LNA pulzációs modellek alkalmazásakor azzal a feltevéssel élünk, hogy
az elméleti lineáris periódusok megfeleltethetők az észlelt periódusoknak, amelyekről
viszont tudjuk, hogy mögöttük – a kétmódusú pulzációs állapot hosszú élettarta-
mából adódóan – természetüknél fogva nemlineáris folyamatok állnak. Mivel a CPE
módszer eredményei nagyban támaszkodnak erre a feltevésre, ezért lényeges meg-
vizsgálni, hogy a jelenleg rendelkezésre álló nemlineáris, konvektív modellek aszimp-
totikus periódusai jelentős mértékben eltérnek-e a radiatív LNA modellek által pre-
diktált periódusoktól. Itt fontos megjegyezni, hogy ez a probléma minden asztrosze-
izmológiai vizsgálatot érint, amennyiben a tanulmányozott többmódusú pulzációs
állapot nemlineáris folyamat következtében jön létre. A pulzáció nemlineáris mo-
dellezése ugyanakkor általánosságban véve rendkívül nehéz, mivel a többmódusú
oszcillációk túlnyomóan nemradiálisak, így modellezésük teljes 3 dimenziós hidrodi-
namikai szimulációval lenne kivitelezhető. Ezért a fenti kérdésre jelenleg kizárólag
az RRd csillagok és a kétmódusú Cefeidák esetében kaphatunk választ, mivel ezek
a csillagok ismereteink szerint gyakorlatilag tisztán radiális pulzációt végeznek, és
nemlineáris modellezésük megvalósítható.
A lineáris és az aszimptotikus, nemlineáris hidrodinamikai modellek közötti pe-
rióduseltéréssel kapcsolatban majdhogy egyáltalán nem állnak rendelkezésre szak-
irodalmi adatok. E tekintetben elsősorban Kolláth & Buchler (2001) korlátozott
eredményeire támaszkodhatunk. Vizsgálataik szerint a nemlineáris periódusok nagy-
ságrendileg 0,001 nappal hosszabbak, és a periódusokban fellépő eltérések 0,002-nél
kisebb mértékű csökkenést eredményeznek a periódusarányban. Szabó Róbert je-
lenleg előkészületben lévő kiterjedtebb tanulmánya alapvetően megerősíti a korábbi
eredményeket. Vizsgálatai a fizikai és modellkonstrukciós paraméterek számos külön-
böző kombinációját érintik (mindenekelőtt a gömbhéjak számának és a burok alsó
határának tekintetében), jól lefedve a nemlineáris modellekben megvalósuló két-
módusú paraméterteret. Az aszimptotikus kétmódusú tartományon belül az összes
vizsgált modell esetében mindkét módus periódusa hosszabb, mint az LNA közelítés
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2.7. táblázat. A BSCom módosított periódusaihoz illeszkedő LNA
pulzációs modellek
Teff M/M log L/L R/R log g log ρ
X = 0,7547 Z = 0,0003
6700 0,672 1,662 5,026 2,862 −2,128
6750 0,679 1,679 5,050 2,863 −2,129
6800 0,689 1,697 5,080 2,864 −2,131
6850 0,697 1,714 5,105 2,865 −2,132
6900 0,707 1,732 5,137 2,866 −2,134
X = 0,7546 Z = 0,0004
6700 0,705 1,677 5,114 2,868 −2,130
6750 0,715 1,695 5,144 2,869 −2,131
6800 0,724 1,713 5,172 2,870 −2,133
6850 0,733 1,730 5,200 2,871 −2,134
6900 0,745 1,748 5,232 2,872 −2,135
X = 0,7534 Z = 0,0006
6700 0,772 1,706 5,287 2,879 −2,133
6750 0,786 1,725 5,325 2,881 −2,135
6800 0,798 1,743 5,356 2,882 −2,136
6850 0,810 1,761 5,389 2,883 −2,138
6900 0,820 1,778 5,416 2,884 −2,139
X = 0,7530 Z = 0,0010
6700 0,919 1,761 5,633 2,900 −2,140
6750 0,930 1,778 5,660 2,901 −2,141
6800 0,944 1,796 5,694 2,902 −2,142
6850 0,959 1,814 5,728 2,903 −2,144
6900 0,971 1,831 5,757 2,904 −2,145
Megjegyzés: A táblázatban feltüntetett Teff értékek Kelvin-fokban, a g és a
ρ értékei pedig CGS-egységekben értendők. A modellek 10−5 nap pontosság-
gal illeszkednek a BS Com (2.10–11.) szerint módosított periódusaihoz (P0 =
= 0,486448 d és P1 = 0,362340 d).
2.4. Fundamentális paraméterek 39
esetén. A periódusok közötti különbség 0,001d alatt marad, a perióduseltérések a
periódusarány csökkenéséhez vezetnek, melynek értéke 0,0015-nél kisebb. A perió-
duseltolódásra az alábbi általános relatív értékek adódtak:
PLNA(FU)/PNL(FU) = 0,997 (2.10)
PLNA(FO)/PNL(FO) = 0,998 , (2.11)
ahol FU az alapmódust, FO pedig az első felhangot jelöli. Ha feltesszük, hogy a
BSCom észlelt periódusai közvetlenül megfeleltethetők a nemlineáris aszimptotikus
modellek periódusainak, akkor a (2.10–11) kifejezések a következő LNA periódusokat
prediktálják :
P0(LNA,pred.) = 0,486448 (2.12)
P1(LNA,pred.) = 0,362340 (2.13)
P1/P0(LNA,pred.) = 0,744869 . (2.14)
A nemlinearitás és a konvekció hatásának vizsgálatára a 2.4.2. fejezetben leírtak-
kal megegyező módon létrehoztam egy, a fenti, módosított periódusokhoz illeszkedő
LNA modellsorozatot. A módosított modellek a 2.7. táblázatban láthatók. Az ered-
ményeket az eredeti, észlelt periódusokhoz illeszkedő modellekkel összehasonlítva (ld.
2.5. táblázat) az azonos fémtartalomhoz és effektív hőmérséklethez szisztematikusan
nagyobb tömeg- és luminozitásértékek tartoznak. Az eltérések nagysága hozzávető-
leg ∼ 0,04M, illetve ∼ 0,015dex. A CPE módszer bemeneteként az eredeti pulzá-
ciós modellek helyett a módosított LNA rácsot használva, és a teljes, 2.4.4. fejezetben
ismertetett modellkombinációs eljárást így megismételve a 2.13. ábrán látható mó-
dosított megoldássorozatokat kapjuk. Az eredményeket az eredeti görbékkel összeha-
sonlítva szembetűnik, hogy a módosított modellekkel számított fizikai paraméterek
csak rendkívül kis mértékben térnek el az eredeti, LNA közelítéssel meghatározott
megoldásoktól. Az eltérés továbbá szisztematikus, tehát a nemlineáris/lineáris perió-
duskülönbség ismeretében egyszerűen prediktálható. Az eltérés mértéke (módosított
mínusz eredeti megoldások formájában) az egyes fizikai paraméterekben hozzávető-
leg a következő: ΔM = +0,01M, Δ log L/L = +0,006dex, ΔTeff = +10K, és
Δ[Fe/H] = −0,08dex. Mint ahogy azt a fenti számok mutatják, a jelenlegi nemline-
áris modellek által prediktált perióduseltérések mellett a Teff és [Fe/H] megoldások
jó egyezésben maradnak a független becslésből (a BVI módszerből) származó érté-
kekkel.






























2.13. ábra. A nemlinearitás és a konvekció becsült hatása a CPE
módszer eredményeire a BSCom esetében. A vékony görbék a 2.12. ábrán
láthatóakkal azonos CPE megoldásokat mutatják. A vastag görbékkel feltüntetett
megoldásokat ezekkel megegyező módon, de a BS Com (2.10–11) szerint módosított
periódusaihoz illeszkedő pulzációs modellek felhasználásával számítottam.
2.5. Összegzés
Az előzőekben a BSComae galaktikus mezőbeli kétmódusú RR Lyrae csillag
részletes fotometriai és elméleti vizsgálatának eredményeit ismertettem11. A többszín-
fotometriai adatok részletes idősor-analízise alapján a csillag fényváltozása a megfi-
gyelési pontosságon belül a két pulzációs módus frekvenciájának összesen 15 lineáris
kombinációjával teljesen leírható, és a kb. 2 mmag jelszint feletti nemradiális rez-
gési komponensek jelenléte kizárható. (Megjegyzem, hogy az AQLeonis esetében a
MOST űrtávcső nagy pontosságú idősor-fotometriai adatainak vizsgálata során Gru-
berbauer et al. (2007) jóval alacsonyabb, szub-millimagnitúdós jelszinten detektáltak
nemradiális oszcillációk jelenlétére utaló frekvenciakomponenseket.)
A BSComae vizsgálatán keresztül részletesen bemutattam a CPE módszert,
melynek segítségével pusztán a periódusok alapján, tisztán elméleti úton, pulzációs
és fejlődési modellek illesztésével az RRd csillagok összes fundamentális fizikai para-
métere nagy pontossággal meghatározható. A megoldásokban a horizontális ági kor
11 Az idősorok analízisét 2007-ben egy előzetes tanulmány formájában (Dékány 2007), a CPE
módszert, valamint a BS Comae-ra történő alkalmazásának eredményeit 2008-ban (Dékány
et al. 2008) tettem közzé.
2.5. Összegzés 41
szabad paraméter marad.
Fontos összevetni a CPE módszerrel módszerrel kapott elméleti megoldásokat
egyéb, független információkkal. Ennek érdekében a standard BV I magnitúdók
alapján, Castelli (1999) atmoszféramodelleinek felhasználásával becslést végeztem
a csillag fémtartalmára és kémiai összetételére vonatkozóan. A módszer megbízha-
tóságát előzőleg 21 alapmódusú mező RR Lyrae csillag adatai alapján vizsgáltam,
összevetve a fotometriai becslés eredményeit a csillagok fémtartalmára vonatkozó
spektroszkópiai értékekkel. A módszer formális hibájára (a fotometriai és spektro-
szkópiai adatok különbségének szórására) 0,15 dex adódott, mely alátámasztja a
BVI módszer alkalmazásával nyert adatok megbízhatóságát. Az eljárást a BSCom-
ra alkalmazva a [Fe/H]= −1.60± 0.12 és Teff = 6804± 10K eredmények adódtak (a
megadott hibák csupán a statisztikai jellegű hibákat foglalják magukban).
A CPE módszerrel nyert megoldássorozatokból a fotometriai adatok alapján,
függetlenül meghatározott paraméterek figyelembevételével nagy valószínűséggel ki-
zárhatók a 60 millió évnél magasabb horizontális ági korhoz tartozó állapotok. Mivel
a csillag fejlődési állapotára vonatkozóan nem áll rendelkezésünkre további független
információ, ezért az ezen intervallumon belüli megoldásokat egyforma valószínűsé-
gűnek tekinthetjük. A modellek azonban a megoldásokat így is rendkívül szűk tar-
tományon belül behatárolják. A korparaméter bizonytalanságát figyelembe véve a
BSCom fizikai paramétereire a következő eredmények adódnak: M/M = 0,698±
± 0,004 ; log(L/L) = 1,712 ± 0,005 ; Teff = 6840 ± 14K és [Fe/H]=−1,67 ± 0,01 ;
ahol a hibák a megengedett intervallumokon belül számított 1 σ tartományok.
Érdekes összehasonlítani a fenti eredményeket a különböző rendszerekben talál-
ható RRd csillagok átlagos fizikai paramétereivel. Kovács (2001a) 2. táblázata négy
rendszer RRd-inek fejlődési modellek figyelembevétele nélkül meghatározott fizikai
paramétereit foglalja össze. Ezek közül az IC 4499 és az LMC rendelkeznek a BSCom
fémtartalmához közeli átlagos [Fe/H] értékekkel, azonban az LMC-t inhomogén po-
pulációja miatt kihagyhatjuk az összehasonlításból. A BSComae-re kapott eredmé-
nyeket így az IC 4499 átlagos paramétereivel (Teff = 6760K, log L/L = 1,708,
M/M = 0,755) összehasonlítva, azokkal elég jó egyezést találunk. A legnagyobb
különbség a tömegben tapasztalható, mely annak a következménye, hogy az IC 4499-
ben található RRd csillagok alapmódusi periódusainak átlaga a BSCom-énál vala-
mivel rövidebb (mivel a többi fizikai paraméter közel azonos, ezért ez a különbség
elsősorban a tömeg magasabb átlagos értékében nyilvánul meg).
Az elméleti paraméterek konzisztenciájának további indirekt ellenőrzésére nyí-
lik lehetőség a periódus–fényesség–szín (period–luminosity–color, PLC, Kovács &
Walker 2001) reláció nullpontjának meghatározásán keresztül. Noha az összefüggés
érvényességét empirikus úton ezidáig csak az alapmódusú RR Lyrae csillagok ese-
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tében mutatták ki, általános fizikai jellege miatt azonban a jelen összehasonlítás
kedvéért a BSCom alapmódusára is kiterjeszthetjük. A csillag fizikai paramétere-
ihez interpolált BC = −0,15, illetve a Mbol, = 4,75 értékeket felhasználva, az
intersztelláris vörösödés figyelembevételével (Schlegel et al. 1998, ld. 2.4. táblázat)
a PLC reláció nullpontjára a −1,02 érték adódik. Ez 0,06-dal magasabb a Kovács
(2003) által meghatározott értéknél, vagyis ennyivel alacsonyabb értéket prediktál
az LMC távolságmodulusára vonatkozóan (melynek értéke a Kovács által meghatá-
rozott nullpont alapján 18,55). Az eltérés csekély mértéke is alátámasztja a BSCom
fizikai paramétereinek konzisztenciáját, kiváltképp, ha figyelembe vesszük, hogy a
kétmódusú PLC reláció egzakt alakja bizonyos mértékben inherens módon eltérhet
az alapmódusú csillagokétól. Az empirikus és az RRd-k elméleti fizikai paraméterei
által definiált PLC reláció viszonyára a 3.3. fejezetben részletesebben visszatérek.
A perióduseltérés elméleti úton prediktált mértéke alapján becslést végeztem
a konvekció és a nemlinearitás által a CPE módszerrel meghatározott fizikai para-
méterekben okozott eltérések nagyságára vonatkozóan. Szabó et al. (előkészületben)
kiterjedt összehasonlító vizsgálatai alapján az effektusok figyelembevétele ∼ 1,5%-os
szisztematikus eltérést okoz a megoldásokban. Amennyiben ez a korrekció a továb-
bi vizsgálatok alapján is szükségesnek bizonyul, alkalmazása egyszerű feladat lesz,
mivel a modellek közötti perióduseltérés nagy mértékben független a paraméterek
konkrét értékétől. Nem szükséges tehát minden vizsgált RRd esetén nagy számí-
tásigényű nemlineáris modellek futtatása, helyettük egyszerű általános korrekciók
végrehajtása után a lineáris modellek is megfelelnek.
3. fejezet
A teljes RRd paramétertér
vizsgálata
A CPE módszer segítségével a kétmódusú RR Lyrae csillagok fizikai paraméterei
a pulzációs periódusok alapján, további megfigyelési információk (pl. pontosan ka-
librált többszín-fotometria, spektrofotometria, vagy nagyfelbontású spektroszkópia)
hiányában is nagy pontossággal behatárolhatók. Ez lehetőséget ad számos további,
ismert periódusú RRd csillag homogén vizsgálatára. A különböző, változatos perió-
dusokkal rendelkező individuális objektumok fizikai paramétereinek meghatározásán
keresztül, az RRd-k megfigyelt perióduseloszlását szisztematikusan lefedő felmérés-
sel feltérképezhetjük a paraméterek eloszlását, betekintést nyerve a közöttük lévő
összefüggésekbe.
Popielski et al. (2000) hasonló törekvéssel, a pulzáció és a csillagfejlődés együttes
figyelembevételével vizsgálták a periódusok észlelt eloszlása és a fizikai paraméterek
elméleti tartományai közötti kapcsolatot az LMC esetében. Tanulmányukban el-
méleti fejlődési görbék mentén létrehozott pulzációs modellsorozatok periódusainak
eloszlását hasonlították össze a megfigyelt perióduseloszlással. Jelen dolgozatban
egy ehhez képest fordított megközelítésben, a megfigyelt periódusokat a számítások
bemeneteként használva vetem vizsgálat alá a kétmódusú RR Lyrae csillagok által
populált paramétertér tulajdonságait.
3.1. Módszer és adatok
A 3.1. ábra a galaktikus mező és az LMC ismert kétmódusú RR Lyrae csil-
lagainak Petersen-diagramját mutatja. Az objektumok túlnyomó többsége egy jól
körülhatárolható tartományon belül koncentrálódik. Az itt feltüntetett nagyszámú
csillag P0 – P1/P0 eloszlásának teljes kiterjedése egyúttal magában foglalja a kü-
lönböző csillagrendszerekben (gömbhalmazokban, törpegalaxisokban és a galaktikus
halóban) eddig felfedezett (de itt nem ábrázolt) összes RRd csillag túlnyomó többsé-
gének periódusait is. A 3.1. ábrán, az RRd-k által sűrűn populált, élesen kirajzolódó
elnyúlt alakzaton nagymértékben kívül eső néhány pont (elsősorban az OGLE-III
katalógus [szürke pontok] kis számú csillaga, valamint a mező RRd-k [keresztek]













3.1. ábra. A galaktikus mező és az LMC ismert RRd csillagainak
Petersen-diagramja. A fekete pontok a MACHO (Kovács 2000b), a szürke
pontok az OGLE-III katalógus (Soszyński et al. 2009) kétmódusú RR Lyrae csilla-
gait jelölik. Keresztekkel az ismert mező RRd-ket ábrázoltam (ld.: A.1. táblázat).
A dolgozatban vizsgált csillagokat körök jelzik.
közül néhány) esetében nagy valószínűséggel a frekvenciaanalízis hibás eredményei
okozzák az eltérést. Az LMC csillagok fotometriája esetében a látómező zsúfoltsá-
ga és a blend-ek, a kistávcsöves automata égboltfelmérések által azonosított RRd-k
esetében pedig az általánosan alacsony mérési pontosság könnyen vezethet a peri-
ódusok téves azonosításához. Ez különösen valószínű, ha figyelembe vesszük, hogy
a közelmúltban közzétett OGLE-III katalógus esetében a frekvenciakomponensek
azonosítása automatikus eljárással történt, míg a (régebbi) MACHO adatok eseté-
ben ezt a csillagok korábbi modellezésekor további, részletes ellenőrzés is követte
(Kovács 2000b), és ez utóbbiak között nem találunk az eloszlásból durván kiugró
periódusokat.
A periódusok fundamentális paraméterektől való függéseit a 3.2. ábra mutatja a
Petersen-diagramon, a 2.4.2. fejezetben ismertetett radiatív LNA pulzációs modellek
alapján, az RRd csillagok periódusainak tipikus értékei mellett. A periódusarány
döntően a fémtartalomtól függ, de a tömeg és luminozitás is erősen befolyásolják.
Utóbbiakra azonban a fejlődési modellek szerint a fémtartalom erős megkötést jelent,
ahogy ez a Petersen-diagram morfológiájából is látható. Szintén emiatt valójában
az alapmódus periódusa is jelentősen korrelált a Z értékével.
A vizsgált csillagokat úgy választottam meg, hogy periódusaik alapján az is-











Δ log T = 0.003
Δ M = 0.02 M
Δ log L = 0.02 L
Δ Z = 0.0001
3.2. ábra. A periódusok függése a fundamentális paraméterektől egy
tipikus RRd csillag esetében a radiatív LNA modellek szerint. A szürke
ponttal jelölt referenciamodell paraméterei a következők: X = 0,7546 ; Z = 0,0004 ;
M = 0,6987M ; log L/L = 1,7162 ; Teff = 6853 K.
mert kétmódusú RR Lyrae-k által populált teljes paramétertartomány közel egészét
egyenletesen lefedjék. A szelekciónál figyelembe vettem továbbá, hogy a periódusér-
tékek megbízható pontosságúak legyenek, és az objektumokról rendelkezésre álljon
valamilyen további (többszín-fotometriai vagy spektroszkópiai) megfigyelési adat.
A korábban tanulmányozott BSComae-n kívül további 20 csillagot választottam
ki fizikai paramétereik vizsgálata céljából, melyeket a 3.1. ábrán körökkel jelöltem.
Ezek közül 3 mező RR Lyrae (CU Comae, AQLeonis és V372 Serpentis), 17 pedig a
MACHO katalógusból kiválasztott LMC-beli csillag. Azonosítóikat és periódusaikat
a 3.1. táblázat foglalja össze.
A pulzációs és fejlődési modellek kombinációjából a csillagok effektív hőmérsék-
letére, fémtartalmára, tömegére és luminozitására adódó időfüggő megoldásokat a
BSComae vizsgálatával azonos módon (ld. 2.4.1. fejezet) határoztam meg. A felhasz-
nált pulzációs és fejlődési modellek tulajdonságai megegyeznek a 2.4.2. és a 2.4.3.
fejezetekben leírtakkal. A 2.12. ábrán láthatóakhoz hasonló megoldásgörbék meg-
határozásakor nem alkalmaztam semmilyen, megfigyelésből adódó megkötést egyik
fizikai paraméterre sem, így a horizontális ági kor teljesen szabad paraméter ma-
rad a modellek által lefedett paramétertartományokon belül. Ennek megfelelően a
megoldások bizonytalansági tartománya is nagyobb, mint a BS Com esetében. A
megfigyelési adatok és a CPE módszer eredményei közötti kapcsolat vizsgálatára
a 3.1.1. fejezetben térek ki. A CPE megoldások közül pulzációs szempontból nyil-
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3.1. táblázat. A CPE módszerrel vizsgált RRd csillagok
Név P0 [d] P1/P0
V372 Ser 0,4712891 0,7441950
BS Com 0,48791 0,74413
CUCom 0,544164 0,745658
AQ Leo 0,5497527 0,7460389
81.8639.1450 0,45216 0,7415
6.6691.1003 (23032 / CA02) 0,46087 0,74266
13.7054.2970 (7137) 0,461655 0,7430035
6.6933.939 (8654) 0,4648526 0,7431166
3.7081.943 0,47140 0,7439
9.4757.2194 0,47397 0,7433
13.6080.591 (7467 / CB45) 0,48089 0,74394
6.6811.651 (4420 / CA48) 0,48336 0,74457
13.5836.525 (3347 / CB49) 0,48407 0,74453
6.6329.884 0,48419 0,7431
80.7072.1233 0,49316 0,7456
13.5838.497 (6470) 0,4967609 0,7444112
13.5958.518 (4509 / CB61) 0,49862 0,74467




Megjegyzés: Az LMC RRd csillagok esetén az első oszlopban szereplő azonosító
az objektum MACHO katalógusszáma. A zárójelek között szereplő adatok közül
az első a csillag Di Fabrizio et al. (2005), a második Bragaglia et al. (2001)
katalógusában szereplő azonosítója.
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vánvalóan nem valósulhat meg tetszőlegesen magas tHB értékhez tartozó állapot,
mivel a módusok gerjesztettségi foka függ a fizikai paraméterektől. Ennek a mo-
dellkombináció előtti figyelembevétele ugyanakkor a változó rácsközi interpolációs
tartományok miatt elbonyolítaná a megoldásgörbék kiszámítását, így ehelyett a kö-
vetkező eljárást alkalmaztam. Először létrehoztam egy olyan pulzációs modell rá-
csot, ami alkalmas kellően kiterjedt (kellően magas horizontális ági korig terjedő,
azaz elsősorban megfelelően magas hőmérsékleteket [ 7100K] tartalmazó) CPE
megoldásgörbék származtatásához, így bizonyos hőmérsékletek fölött megengedtem
lineárisan csillapított rezgések figyelembevételét is. Ezt követően az ezen modellek
felhasználásával meghatározott megoldásgörbék mentén létrehozott LNA pulzációs
modellekben vizsgáltam a módusok lineáris gerjesztési rátáinak (κ0, κ1) viselkedését
a korparaméter függvényében. Az alapmódus gerjesztési rátájának negatív értékei-
hez tartozó állapotokat kizártam a megoldások közül. A megoldásgörbékhez Castelli
(1999) atmoszféramodellei alapján szintetikus B−V és V −I színindexeket, valamint
vizuális abszolút magnitúdókat is rendeltem. A vizsgált csillagokra kapott megoldá-
sok, valamint a hozzájuk tartozó lineáris gerjesztési ráták és szintetikus színindexek
a C.1. ábrán láthatók. Szembetűnő a különböző csillagokra kapott megoldásgörbék
hasonlósága, ami az egyes pulzációsmodell-rácsok, illetve a fejlődési pályák nagyfokú
homológiájának az eredménye.
3.1.1. A modelleredmények és a megfigyelések viszonya
Fontos összevetni az egyes csillagok CPE megoldásait az irodalomban fellelhető
fotometriai és spektroszkópiai megfigyelések eredményeivel. A 3.3. ábrán a megoldá-
sokból származtatott szintetikus színindexek láthatók a (B − V )— (V − I) kétszín-
diagramon. A különböző kétmódusú állapotokhoz tartozó elméleti színindex-párok
egy rendkívül szűk tartományon belül, jó közelítéssel egy egyenes mentén koncent-
rálódnak. Az egyenes iránya ráadásul majdnem egybeesik a standard extinkciós tör-
vénynek (Cardelli et al. 1989) megfelelő vörösödési vektor irányával, melyet az ábrán
egy nyíl jelöl. Az elméleti modellek és a megfigyelések közötti konzisztencia esetén
tehát az észlelt színindexeknek a vörösödés pontatlan ismerete esetén is fedésben kell
lenniük a 3.3. ábrán látható megoldáshalmaz által definiált egyenessel. A CPE meg-
oldások szintetikus színindex reprezentációja ezért jó diagnosztikai eszközt jelent az
elméleti fizikai paraméterek ellenőrzésére. Másfelől pedig, amennyiben a megfelelően
precíz mérési adatok fedésben vannak az elméleti megoldásokkal, valamint a vörösö-
désre való korrekció is nagy pontossággal végrehajtható, akkor a megfigyelt színinde-
xek alapján empirikus megkötés tehető a horizontális ági kor értékére vonatkozóan,
leszűkítve a fizikai paraméterek bizonytalansági tartományát. A 3.3. ábra alapján
világos, hogy ehhez ∼ 0,01 magnitúdós, vagy annál nagyobb abszolút fotometriai












3.3. ábra. A CPE megoldássorozatokból számított szintetikus szín-
indexek. A teljes időfüggő sorozatokat fekete görbék, a nulla korú megoldásokat
körök jelölik. A nyíl a standard extinkciós törvénynek megfelelő vörösödési vektort
mutatja.
pontosságra volna szükség. Mint láttuk, a BSCom esetében az elméleti eredmények
jó egyezést mutattak a megfigyelési adatokkal, és ennek alapján a CPE módszer
eredményeit konzisztensek tekintettem. A fotometriai adatok felhasználhatók vol-
tak továbbá a fizikai paraméterek pontosítására. Elsődleges fontosságú lenne látni
az elméleti és megfigyelési adatok pontos viszonyát és az esetleges szisztematikus
eltérések mértékét más objektumok esetében is. Azonban az irodalmi észlelési ada-
tokhoz rendelt formális fotometriai hibák mértéke az egyes hullámsávokban minden
esetben több század magnitúdó (ezek a színindexekre vonatkozóan halmozódnak),
ami túl alacsony pontosság ahhoz, hogy ez alapján a CPE módszer eredményeinek
konzisztenciájára vonatkozóan erős állításokat tegyünk, továbbá elégtelen a fizikai
paraméterek pontosítása szempontjából. Az utóbbival kapcsolatban figyelembe kell
vennünk azt is, hogy míg a BSCom esetében alacsony vörösödéssel kellett számol-
nunk, addig más csillagok vizsgálatakor az olykor nagymértékű, pontatlanul ismert
vörösödés szintén problémát okoz. Így az irodalomban jelenleg rendelkezésre álló
fotometriai adatok birtokában csak durva összehasonlítás végezhető. Megjegyzem
azonban, hogy a mező RRd-k esetében a 0,01mag alatti fotometriai pontosság el-
érésének még kisméretű távcsövek esetén sincsen semmilyen elvi akadálya. Az ennél
nagyobb pontatlanságok oka elsősorban kalibrációs problémákban keresendő, ennek
megfelelően az egyes szerzők által megjelölt formális hibák általában nem statisz-
tikai jellegűek, hanem a helytelen kalibrációból eredő szisztematikus hibák becsült
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3.2. táblázat. Az ismert mező RRd csillagok, színindexeik és irodalmi
hivatkozásaik
Név (B − V )0,obs (V − I)0,obs E(B − V ) Hivatkozás
CUCom 0,307± 0,040 0,431 ± 0,050 0,023 1
AQ Leo 0,265± 0,020 . . . 0,025 2
V372 Ser 0,300± 0,013 0,451 ± 0,015 0,080 3
Megjegyzés: A vörösödési adatok Schlegel et al. (1998) adatbázisából szár-
maznak. Az utolsó oszlopban megadott számok a következő hivatkozások-
nak felelnek meg: 1: Clementini et al. (2000), 2: Jerzykiewicz et al. (1982),
3: Garcia-Melendo et al. (2001).
nagyságát mutatják.
A BSComae mellett vizsgált három további mező RRd csillag vörösödésre korri-
gált irodalmi színindexadatait a 3.2. táblázat foglalja össze, a források megjelölésé-
vel. Az adatok a 3.3. ábrán látható megoldástartomány közelébe esnek. A V372 Ser a
jelenleg ismert legnagyobb látszó fényességű RRd csillag, ennek ellenére spektroszkó-
piai megfigyelés egyelőre nem készült róla. A másik két csillag esetében a CPE mód-
szer eredményeit spektroszkópiai mérésekből származtatott fémtartalomértékekkel
is összevethetjük. Clementini et al. (2000) nagyfelbontású spektroszkópiai mérései
megerősítik a CU Com rendkívül alacsony fémtartalmát. A szerzők a minimumfé-
nyesség alatt felvett 4 spektrum analízise alapján [Fe/H] = −2,38 ± 0,20 értéket
határoztak meg. Ez az eredmény jó egyezést mutat a CPE módszerből származó
elméleti értékekkel (vö. C.1. ábra – a CPE megoldások fémtartalmának alsó határa
−2,27dex, mivel nem álltak rendelkezésre ennél alacsonyabb fémtartalmú BaSTI
fejlődési modellek). Az AQLeonis-ról a következő két alacsony felbontású spektro-
szkópiai mérés áll rendelkezésre: ΔS = 8,5 (Smith 1990) és ΔS = 8,3 (Mendes de
Oliveira & Smith 1990), melyek alapján Jurcsik (1995) kalibrációs formulája szerint
[Fe/H] = −1,57 értéket kapunk. A CU Comae esetében tapasztalt jó egyezéssel el-
lentétben ez a megfigyelési érték sokkal magasabb a csillag C.1. ábrán látható CPE
megoldásgörbéje által befutott [Fe/H] tartomány felső határánál.
Az elméleti és a megfigyelt színindexek viszonyát a MACHO RRd-k egy részé-
nek esetében is megvizsgálhatjuk a Di Fabrizio et al. (2005) többszín-fotometriai
katalógusában található adatok alapján, kiegészítve ezeket az LMC-beli lokális vö-
rösödésre vonatkozó empirikus becslésekkel (Clementini et al. 2003). Ugyanakkor
a színindexekhez rendelt 0,04mag értéket meghaladó fotometriai hibák, valamint a
bizonytalan értékű vörösödés miatt ezt csupán durva összehasonlításnak tekinthet-














3.4. ábra. A CPE módszerrel meghatározott szintetikus B−V színin-
dexek összehasonlítása az irodalmi észlelési adatokkal. A függőleges
szakaszok a CPE megoldások teljes tartományait, a szürke körök ezek átlagértékeit
jelölik. A vízszintes szakaszok az egyes irodalmi észlelési adatok hibáit mutatják.
A BS Com helyzetét x-szel emeltem ki.
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3.3. táblázat. A vizsgált LMC RRd csillagok spektroszkópiai fémtar-
talombecslései
Név [Fe/H]G04 [Fe/H]B01
23032 . . . −1,61 ± 0,20
7137 −1,54 ± 0,27 . . .
8654 −1,36 ± 0,14 . . .
7467 −1,64 ± 0,10 −1,49 ± 0,20
4420 −1,32 ± 0,13 −0,96 ± 0,20
3347 −1,65 ± 0,13 −1,38 ± 0,20
6470 −1,48 ± 0,09 . . .
4509 . . . −1,15 ± 0,20
3155 −2,01 ± 0,13 −1,65 ± 0,20
Megjegyzés: A fémtartalomadatokhoz tartozó hivatkozások:
G04: Gratton et al. (2004), B01: Bragaglia et al. (2001).
jük. A 3.4. ábrán az észlelt és a CPE módszerrel meghatározott, elméleti B − V
színindexek közvetlen összehasonlítása látható, a három mező RRd színindexeit az
LMC-adatokkal kiegészítve. Szisztematikus eltérés nem tapasztalható, de a foto-
metriai hibák nagysága miatt az adatokból ennél messzemenőbb következtetés nem
vonható le.
Bragaglia et al. (2001) és Gratton et al. (2004) mérései nyomán összesen 9 LMC-
beli RRd csillagról áll rendelkezésre alacsony felbontású spektroszkópiai megfigye-
léseken alapuló fémtartalombecslés. Ezeket az (egymást részben átfedő) irodalmi
adatokat a 3.3. táblázat foglalja össze. Az itt feltüntetett [Fe/H] értékek forráson-
ként eltérő spektrálindex–fémtartalom kalibráción alapulnak: Bragaglia et al. (2001)
ΔS értékeit Jurcsik (1995) skálájára transzformálva közöltem, míg a Gratton et al.
(2004) által megadott [Fe/H] értékek egy egyedi, Harris (1996) katalógusában ta-
lálható gömbhalmaz RR Lyrae adatokon alapuló kalibrációból származnak. A kis
számú és eltérő kalibrációjú adat, illetve a mindkét forrásban szereplő objektumok
esetében az egyes szerzők eredményei közötti jelentős (az eltérő kalibrációból szár-
mazó különbségeket nyilvánvalóan jelentősen meghaladó) különbségek miatt ez eset-
ben sem vonható le komoly következtetés arra vonatkozóan, hogy a CPE módszer-
ből származó elméleti [Fe/H] értékek mutatnak-e szisztematikus eltérést a csillagok
valódi fémtartalmától. A C.1. ábra [Fe/H] görbéinek a 3.3 táblázattal való durva,
közvetlen összehasonlítása alapján nem tapasztalható szisztematikus eltérés. Ugyan-
akkor, a részletekbe menő csillagonkénti tárgyalást mellőzve, egyes objektumok ese-
tén szignifikáns (akár az 0,5dex-et is elérő) különbségek vannak a CPE megoldások














3.5. ábra. A CPE módszerrel meghatározott [Fe/H] értékek össze-
hasonlítása spektroszkópiai adatokkal. A függőleges szakaszok a CPE
megoldások teljes tartományát, a szürke körök ezek átlagértékeit jelölik. A víz-
szintes szakaszok az egyes spektroszkópiai adatok hibáit mutatják.
és Bragaglia et al. (2001) megfigyelései között. Itt ismét szükséges hangsúlyozni,
hogy a nem megfelelő pulzációs fázisban végzett ΔS mérések erősen pontatlan ered-
ményekre vezethetnek. A szóban forgó csillagok ráadásul távoli, halvány, és igen
zsúfolt mezőben találhatóak, így egy közepes méretű (jelen esetben 3,6 méteres)
távcsővel végzett spektroszkópiai megfigyelések eredményei kellő óvatossággal keze-
lendők. Mindezt alátámasztja, hogy Bragaglia et al. (2001) azonos tanulmányában
a mért fémtartalomértékek figyelembevételével, pulzációs modellek alapján megha-
tározott csillagtömegek nagy mértékben inkonzisztensek a fejlődési modellekkel. Az
általuk kapott irreálisan magas, esetenként az 1M-et is meghaladó tömegű csil-
lagok ugyanis bármelyik, jelenleg konzisztensnek tekintett fejlődési modell szerint
be sem fejlődnek az instabilitási sávba, továbbá a szerzők a tömeg és a fémtarta-
lom között semmilyen korrelációt nem kaptak. A Gratton et al. (2004) által közölt
fémtartalmak VLT UT1-Antu teleszkóp FORS1 spektrográfjával végzett méréseken
alapszanak, ennek megfelelően lényegesen megbízhatóbbaknak tekinthetjük őket.
Ezeket az adatokat a CPE megoldásokkal együtt a 3.5. ábra mutatja, a 3.4. áb-
rával analóg összehasonlításban. Az esetek többségében az elméleti eredmények jó
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egyezést mutatnak a megfigyelésekkel.
Az eltérések értékelésekor fontos azt is figyelembe vennünk, hogy a megfigyelt és
a prediktált fémtartalmak közötti különbségek a modellek belső bizonytalanságain és
a spektroszkópiai mérések hibáin kívül a [Fe/H] értékek spektrálindex-kalibrációval
szembeni érzékenységéből, valamint az LMC csillagainak a szoláris értéktől esetleg
jelentősebb mértékben eltérő relatív nehézelem-gyakoriságából is adódhatnak (em-
lékeztetek rá, hogy a CPE módszerben felhasznált modellek relatív szoláris elem-
gyakoriságokat tartalmaznak). A legnagyobb különbség a 4420-as számú csillag ese-
tében tapasztalható, melyre az irodalmi [Fe/H] érték két, egymástól jelentősen el-
térő eredményű mérés (−1,08dex és −1,62dex) átlaga. A 3155, 3347, 7137, illetve
7467 sorszámmal jelölt négy csillag spektroszkópiai fémtartalomértékei ugyanakkor
jó egyezést mutatnak a CPE módszer eredményeivel. Ezekben az esetekben a meg-
figyelési adatok alapján nagy valószínűséggel kizárhatók a magas korokhoz tartozó
állapotok. A további eredmények egységes tárgyalhatósága végett azonban ezt a
többletinformációt a következőkben nem veszem figyelembe.
3.2. A fizikai paraméterek interrelációi
A Petersen-diagram alapján a 21 vizsgált objektum a lehetséges fizikai para-
méterek tekintetében az ismert RRd csillagok jó reprezentatív mintájául szolgál.
Ennek következtében a CPE módszer eredményei alapján felbecsülhetjük a kétmó-
dusú RR Lyrae csillagok által populált teljes fundamentális paramétertartományok
szélességeit, és segítségükkel betekintést nyerhetünk a paraméterek közötti fontos
elméleti összefüggésekbe.
A 3.6. ábrán a CPE megoldások eloszlása látható a Hertzsprung–Russell di-
agramon. Az összehasonlítás kedvéért különböző horizontális ági BaSTI fejlődési
pályákat is feltüntettem. A teljes időfüggő megoldásgörbék az alapmódus LNA mo-
dellek által prediktált, 7050–7070K között elhelyezkedő kék széléig terjednek. Bár
a pozitív lineáris gerjesztésű tartomány kék széle egy kb. 100K széles hőmérsék-
leti tartományon belül modellfüggő (pl. Kolláth et al. 2000), továbbá a tartomány
megfigyeléseken és atmoszféramodelleken alapuló, félempirikus úton meghatározott
határa (Jurcsik 1998) csak a módusszelekciót is figyelembe vevő nemlineáris mo-
dellekkel reprodukálható megfelelően (Szabó 2004), a lineáris tárgyalásmód keretei
között, pusztán a periódusok alapján nem adható ennél erősebb megkötés a CPE
megoldások felső korhatárára vonatkozóan. Mivel az időfüggő CPE megoldásokban
az idősebb korú állapothoz alacsonyabb fémtartalom tartozik, ezért (mint arra a
CU Com esetében már utaltam) a fémszegény csillagok esetében a korra vonatko-
zóan a fejlődési modellek alsó fémtartalomhatára technikai korlátot ad, mely az itt


















3.6. ábra. A 21 vizsgált csillag CPE megoldássorozatai a
Hertzsprung–Russell diagramon. A teljes korfüggő megoldássorozatokat
szürke görbék jelölik. A ZAHB-nak megfelelő állapotokat fekete körökkel ábrázol-
tam. A CPE görbék mellett a [Fe/H] = −1,3, −1,5, −1,8 fémtartalmú horizontális
ági BaSTI fejlődési pályákat is feltüntettem (a rendre 0,63, 0,65 és 0,69M alatti
tömegű fejlődési pályák vörös irányú szakaszait a jobb áttekinthetőség kedvéért
nem ábrázoltam). A BS Comae helyzetét fekete görbe mutatja.
felhasznált modellek esetén −2,27dex. Ez azonban csak minimális torzítást okoz
a kiszámított fizikai paraméterek eloszlásában, mivel a jelenleg rendelkezésre álló
spektroszkópiai adatok alapján a vizsgált minta biztosan nem tartalmaz ennél lé-
nyegesen fémszegényebb RRd csillagot.
A 3.6. ábrán egyértelműen kirajzolódik a várt trend, miszerint az alacsonyabb
fémtartalmú csillagok hidegebbek és fényesebbek. A megoldásgörbék fokozatos to-
pológiai változása az őket alkotó fejlődési pályák kék irányú hurokszakaszainak fém-
tartalomfüggő alakjából ered. A megoldások hőmérséklet szerinti meredekségében
bekövetkező hirtelen változás a fejlődési görbék hőmérsékleti extrémumait (vagyis
a blue nose állapotot) követő gyors luminozitásnövekedésből következik. Empiri-
kus megkötések híján a lehetséges megoldások széles hőmérséklettartományt futnak
be. Ugyanakkor az instabilitási sáv nemlineáris modellezésével kapcsolatban Kolláth
et al. (2002) eredményeit felidézve (ld. még: Szabó 2004), a többi paraméter rög-
zített értéke mellett csak rendkívül keskeny (bár pontos helyzetét tekintve erősen
modellfüggő) hőmérsékleti tartományon belül jöhet létre stabil kétmódusú állapot.
A lineáris modelleken alapuló CPE megoldások alapján azonban megállapítható,
hogy a különböző fizikai paraméterekkel rendelkező RRd-k egy legalább 300K teljes
szélességű hőmérséklet-tartományt népesítenek be. Hangsúlyozom, hogy az egyes
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3.7. ábra. A vizsgált RRd csillagok CPE megoldásaiból adódó lu-
minozitás – fémtartalom és tömeg – fémtartalom relációk. A jelölések
megegyeznek a 3.3. ábrán használtakkal.
csillagokhoz tartozó CPE megoldásokban a módusszelekció figyelembevétele a li-
neáris tárgyalásmódon belül nem megvalósítható, és meghaladja jelen tanulmány
kereteit.
A 3.7. ábrán a CPE módszerrel meghatározott luminozitás, illetve tömeg látha-
tó a fémtartalom függvényében. A ZAHB állapothoz tartozó megoldások mindkét
esetben szoros, és kétségtelenül enyhén nemlineáris korrelációt mutatnak a [Fe/H]
paraméterrel. A későbbi fejlődési állapotok megengedésével a topológia bonyolultab-
bá válik, de a megoldások világosan megszabják a fémtartalom tetszőleges rögzített
értékéhez tartozó lehetséges minimális luminozitást és maximális tömeget. Követke-
zésképp a megoldásokból a tetszőleges tömeghez tartozó minimális luminozitás, és
megfordítva, a tetszőleges luminozitáshoz tartozó maximális tömeg is adódik.
Mivel a vizsgált csillagok periódusai az LMC (és egyben majdnem az összes
ismert RRd) Petersen-diagramjának közel egészét lefedik, ezért a megoldások a
kétmódusú RR Lyrae csillagok által populált teljes elméleti [Fe/H], tömeg és MV
tartományokat áthidalják. Noha az egyes megoldásokban a fémtartalom bizonyta-
lansága (a kor teljes megengedett tartományától függően) 0,1 – 0,3dex, az RRd-k
teljes [Fe/H] tartományára jó közelítés tehető. A tartomány teljes elméleti széles-
sége ∼ 0,9dex, hozzávetőleg −1,3dex és −2,2dex szélsőértékekkel, mely eredmény
teljes összhangban van Gratton et al. (2004) LMC-re vonatkozó megfigyelési eredmé-
nyével. A csillagok periódusainak a Petersen-diagramon látható eloszlásából (azaz
hogy a rövid periódusú rész jobban populált) arra következtethetünk, hogy az LMC











































3.8. ábra. A CPE megoldásokból származtatott felszíni gravitáci-
ós gyorsulás, sugár és átlagos sűrűség az alapmódus periódusának
függvényében. A jelölések a 3.3. ábrán használtakkal azonosak. Az egyenesek
a (2.18–20) formuláknak megfelelő lineáris regressziókat jelölik.
RRd-inek többsége a fenti [Fe/H] tartomány fémgazdagabb részéhez tartozik. Ez
egybevág az RRab és RRc csillagok észlelt fémtartalom-eloszlásával (Gratton et al.
2004; Borissova et al. 2009).
A különböző fémtartalmú megoldásokhoz tartozó tömegértékek egy 0,17M tel-
jes szélességű tartományon belül oszlanak el, melynek alsó és felső határa 0,64M,
illetve 0,81M. Ami pedig az RRd csillagok CPE módszer által prediktált teljes
fényességtartományát illeti, a megoldások által megengedett (3.7. ábrán látható)
0,11dex széles log L intervallum transzformációjával az MV vizuális abszolút mag-
nitúdó lehetséges értéke a 0,m46 és 0,m70 elméleti határok közé esik. Ez (ahogyan
arra a későbbiekben részletesen is kitérek) jó egyezést mutat a Baade-Wesselink
módszerből származó eredményekkel.
A gravitációs gyorsulás, a sugár, valamint a sűrűség átlagos értéke a fundamen-
tális paraméterekből az alábbi, egyszerű összefüggések alapján határozható meg:
log g = logM/M − log L/L + 4 · log Teff − 10,61 (3.1)
log R/R = 0,5 · log L/L − 2 · log Teff + 7,52386 (3.2)
log ρ = logM/M − 1,5 · log L/L + 6 · log Teff − 22,4228 . (3.3)
A CPE megoldásokhoz tartozó log g, log R és log ρ értékek a log P0 függvényében
a 3.8. ábrán láthatók. Szembetűnő, hogy ezek a paraméterek a horizontális ági kor
függvényében rendkívül elfajultak, azaz érzéketlenek a fejlődési effektusokra, mind-
emellett nagyon szoros korrelációt mutatnak az alapmódus periódusával. A teljes
időfüggő megoldásokra végzett lineáris regressziók az alábbi elméleti összefüggések-
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re vezetnek:
log g = (−1,0801 ± 0,0008) · log P0 + (2,5281 ± 0,0002) (3.4)
log R/R = (0,981 ± 0,001) · log P0 + (1,0166 ± 0,0004) (3.5)
log ρ = (−2,056 ± 0,001) · log P0 + (−2,7791 ± 0,0003) . (3.6)
3.3. PLC reláció
Az RR Lyrae csillagok empirikus összefüggései közül az egyik legfontosabb a
periódus–fényesség–szín (PLC) reláció, vagy más szavakkal az alapmódus periódusa
és a Wesenheit-index1 közötti lineáris összefüggés. Ezt közvetlenül összehasonlíthat-
juk a CPE megoldásoknak megfelelő szintetikus színindexekből és MV értékekből
származó elméleti PLC relációval. A 21 vizsgált csillag elméleti fizikai paraméte-
rei által meghatározott PLC reláció a B és V magnitúdókból származó W (B,V )
Wesenheit-index esetében a 3.9. ábrán látható. Vegyük észre, hogy az időfüggő meg-
oldásgörbék Wesenheit-index reprezentációja szinte teljesen érzéketlen a fejlődési
effektusokra. Az ábrán összehasonlításként feltüntettem a nagyszámú gömbhalmaz-
beli RRab csillag fotometriai adatain alapuló empirikus PLC relációt (Kovács &
Walker 2001; szaggatott vonal), a kalibrációs minta 3σ tartományával együtt (ár-
nyékolt terület). Az összefüggés nullpontját Kovács (2003) galaktikus mezőbeli RRab
csillagok Baade–Wesselink (BW) analízisének eredményei alapján kalibrálta (ezek
a csillagok a 3.9. ábrán keresztekkel jelölve láthatók). Az empirikus és az elméle-
ti relációk nullpontja kitűnő egyezést mutat. Noha az RRd csillagok által definiált
reláció meredeksége lényegesen nagyobb, a szélső pontok nem esnek kívül az empiri-
kus reláció kalibrációs mintájának 3σ sávján. Az összehasonlítás eredménye teljesen
hasonló a V és I magnitúdókból származtatott W (V, I) Wesenheit-index esetében
is, mely a 3.10. ábrán látható (itt a reláció nullpontjának kalibrációjához használt
BW minta szórása nagyobb).
A meredekségek közötti különbség oka a jelenleg rendelkezésre álló megfigyelési
információk alapján nem teljesen egyértelmű, és vélhetően több különböző effektus
együttes hatásából ered. Mivel a PLC relációt a periódus, és a pulzációs egyenlet
négy fundamentális paramétere közül kettő, a luminozitás, valamint (a színindexen
keresztül) az effektív hőmérséklet közötti korreláció határozza meg, ezért fizikai ter-
mészetű, belső szórással rendelkezik. Lehetséges, hogy az RRd csillagok egy, ezen
1 A Wesenheit-index konstrukciójából adódóan az intersztelláris vörösödéstől független
mennyiség a standard vörösödési törvény (Cardelli et al. 1989) érvényessége esetén. Ér-
dekes ugyanakkor, hogy a színindex együtthatóját szabad paraméterként illesztve, annak
nagyságára az extinkciós törvény által prediktálthoz nagyon közeli érték adódik (ld. Kovács
& Jurcsik 1997; Udalski et al. 1999).




















3.9. ábra. Az empirikus és a CPE megoldásokból származó elméleti
PLC reláció összehasonlítása a B−V színindex esetében. Az RRd csilla-
gok megoldássorozatainak jelölései azonosak a 3.3. ábrán láthatóakkal, a folytonos
vonal a lineáris regresszió eredményét mutatja. Keresztekkel a BW adatokat jelöl-
tem (Kovács 2003). A BW adatok segítségével meghatározott nullpontú empirikus
PLC relációt (Kovács & Walker 2001) szaggatott vonallal ábrázoltam. A sötétebb






















3.10. ábra. Az empirikus és a CPE megoldásokból származó elméleti
PLC reláció összehasonlítása a V − I színindex esetében. A szimbólu-
mok jelentése megegyezik a 3.9. ábrán láthatóakkal.







































3.11. ábra. A CPE megoldásokból származó szintetikus Wesenheit-
index a fémtartalom és a tömeg függvényében. A szimbólumok jelentése
megegyezik a 3.9. ábrán láthatóakkal.
a természetes szórási tartományon belül valamelyest eltérő PLC relációt követnek,
melynek pontos alakját a fundamentális paraméterek általuk populált, specifikus al-
terének tulajdonságai határozzák meg. Ennek érzékeltetésére az elméleti Wesenheit-
index másik két fundamentális paramétertől való függését mutatja a 3.11. ábra.
Itt a 21 csillagra meghatározott CPE megoldások a W (B,V )—[Fe/H], illetve a
W (B,V )—M síkon láthatók. A Wesenheit-index egyértelműen korrelál ezekkel a
paraméterekkel, összefüggéseiket ugyanakkor jelentős mértékben befolyásolják a fej-
lődési effektusok.
A meredekségkülönbség magyarázatával kapcsolatban tekintetbe kell vennünk az
alábbi lehetőséget is. Az empirikus PLC reláció nem közvetlen kalibráción (vagyis
nem függetlenül meghatározott abszolút magnitúdókon) alapul. Ehelyett Kovács &
Walker (2001) a kalibrációs mintát alkotó gömbhalmazok vörösödésmentes relatív
távolságmodulusait a regressziós koefficiensekkel egyidejűleg, egy legkisebb négy-
zetes minimalizálási eljárás kimeneteként határozták meg. Módszerükkel az összes
vizsgált gömbhalmazra nézve egységes meredekségű PLC reláció adódott, mely az
egyes halmazok RRab csillagai által alkotott részmintákra külön-külön is jól illeszke-
dik. Az egyes részminták közötti nullponti eltéréseket pedig ezen értelmezés szerint
a halmazok közötti relatív távolságok okozzák. A fenti eredmények szerint a PLC
reláció meredeksége független a vizsgált halmaz RR Lyrae csillagainak fémtartal-
mától (egy gömbhalmaz RR Lyrae csillagai jó közelítéssel azonos fémtartalmúaknak
tekinthetők). Egy későbbi tanulmányban az LMC RRab csillagainak (a gömbhalmaz-
adatoknál jóval nagyobb szórású) OGLE V I fotometriája alapján Soszynski et al.
(2003) egy valamelyest nagyobb meredekségű (W (V, I) ∝ −2,75 log P ) PLC relációt
találtak. Most vegyük figyelembe, hogy az LMC – a gömbhalmazokkal ellentétben –
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számottevő fémtartalomszórással rendelkezik. Amennyiben a Wesenheit-index mu-
tat némi enyhe korrelációt a fémtartalommal, és ez a konstans fémtartalmú rész-
minták PLC relációi közötti meredekségkülönbség helyett nullponti különbségként
jelentkezik, akkor ez az effektus összeolvad a relatív távolságok hatásával, és emiatt
a gömbhalmazok esetében a fenti regressziós eljárásban rejtve maradhat. Ha ez az
elgondolás helytálló, akkor a vizsgált RRd csillagok meredekebb PLC relációt ered-
ményeznek, mivel a felhasznált minta egy közel 1 dex szélességű [Fe/H] intervallumra
terjed ki, és a kétmódusú csillagok esetében a fémtartalom (a Petersen-diagram mor-
fológiájából adódóan) korreláltabb a periódussal. Egy ehhez hasonló effektus okoz-
hatja az LMC-beli RRab csillagoknál tapasztalt enyhén magasabb meredekséget is.
Az RRab csillagok esetén a probléma alaposabb vizsgálatához azonban a kalibrációs
mintát alkotó gömbhalmazok független módszerrel meghatározott, nagy pontosságú
távolságadataira lenne szükség.
3.4. A nemlinearitás és a konvekció becsült hatása
Az eddigiekben tárgyalt, pulzációs és fejlődési modellek kombinációjával meg-
határozott elméleti relációk az RRd-k észlelt perióduseloszlásának tulajdonságain
(Petersen-diagram) kívül kizárólagosan a a CPE módszerben alkalmazott modellek-
ből következnek, ezért itt is fontos kitérni a különböző modellkonstrukciókból eredő
bizonytalanságokra. Ahogy azt a 2.4.4. fejezet végén részleteztem, ezzel a kérdéssel
kapcsolatban jelenleg csak a konvekció és a nemlinearitás hatásának szempontjából
végezhető megfelelő kvantitatív becslés. Az ezen effektusok által az elméleti relációk-
ban okozott eltérések vizsgálatára a 2.4.6. fejezetben, a BS Com CPE megoldásaival
kapcsolatban már ismertetett módon jártam el. Mivel a radiatív LNA és a nem-
lineáris aszimptotikus, turbulens konvekciót tartalmazó pulzációs modellek közöt-
ti perióduskülönbség az utóbbi modellekben megvalósuló kétmódusú paramétertér
számos különböző vizsgált pontjában igen hasonló nagyságú, ezért ezúttal is a (2.10–
11) kifejezéseket használtam a módosított LNA periódusok prediktálására. Fontos
azonban megjegyezni, hogy noha a (2.10–11) formulákban szereplő perióduseltérés
a nemlineáris kétmódusú modellekre jó közelítéssel általános érvényű, az azonban
egyelőre nem követelhető meg, hogy az itt vizsgált RRd-k a jelenlegi aszimptoti-
kus kódokkal sikeresen modellezhetők legyenek, illetve az itt meghatározott fizikai
paramétereik ténylegesen fedésben legyenek a jelenlegi nemlineáris modellek által
prediktált kétmódusú tartományokkal. A korábban már vizsgált BSComae-n kívül
további két, a Petersen-diagram átellenes szélein található csillagra (az AQLeo és
a MACHO81.8639.1450 esetében) számítottam ki a módosított CPE megoldásokat.
Ez elegendő a lineáris relációkban okozott szisztematikus eltérések megbecsléséhez.
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3.12. ábra. A nemlinearitás és a konvekció becsült hatása a luminozi-
tás – fémtartalom és tömeg – fémtartalom relációkra. A teljes időfüggő
sorozatokat szürke görbék, a nulla korú megoldásokat fekete körök jelölik. Az LNA
és a nemlineáris aszimptotikus modellek közötti prediktált perióduseltérés hatását
a fekete görbékkel jelölt megoldások esetében vizsgáltam. Ezek közül az eredeti
periódusokkal számított megoldások ZAHB értékeit vastag körök, míg a módosí-
tott periódusokból származó nulla korú megoldásokat fekete négyzetek jelölik. A
szürke nyilak az eltolódás irányát szemléltetik.
62 3. fejezet. A teljes RRd paramétertér vizsgálata
A módosított CPE megoldások hatására az elméleti luminozitás – fémtartalom
és tömeg – fémtartalom relációban bekövetkező eltérések a 3.12. ábrán láthatók. A
szürkével ábrázolt eredeti megoldások mellett a módosított periódusokkal számított
görbéket eltérő módon jelöltem. Látható, hogy ezek a perióduskülönbség hatására
olyan irányban tolódnak el, hogy az általuk lefedett tartomány határa lényegében
nem változik, és az egyes fizikai paraméterekben a BSCom esetében tapasztalttal
közel azonos mértékű szisztematikus eltérések lépnek fel. Ezek az elméleti színinde-
xekben mindössze 1–2 ezredmagnitúdós változást okoznak, tehát a 3.3. ábrán látható
(B − V )— (V − I) reláció alakja csak jelentéktelen mértékben módosul. A perió-
duskorrekció révén a szintetikus MV értéke is igen alacsony, csupán 0,01 – 0,02mag
körüli változást szenved. Ennek megfelelően az RRd-k elméleti PLC relációjának
alakja is csak elhanyagolható mértékben módosul, az összefüggés tehát nagy mér-
tékben független a pulzációs modellek konstrukciós paramétereitől. Az eltéréseket
nem ábrázoltam, mivel olyan csekély mértékűek, hogy a 3.9. ábrán használt vo-
nalastagságot sem haladják meg. Hasonló a helyzet a (2.18–20) relációk esetében
is : a log g-ben fellépő különbség egy ezrelék körüli, a log R és a log ρ értéke pedig
csak a harmadik jegyben változik, így a 3.8. ábrán látható korrelációk lényegében
érzéketlenek a nemlinearitással kapcsolatos effektusokra.
3.5. Összegzés
A BSComae-n kívül további 20 (3 mező és 17 LMC-beli), ismert periódusokkal
rendelkező kétmódusú RR Lyrae csillag elméleti fizikai paramétereit vizsgáltam line-
áris pulzációs modellek és horizontális ági fejlődési modellek alapján2. A modellek
kombinációjával az észlelt periódusok alapján egy megoldásszekvenciát kapunk a
csillag tömegére, luminozitására, effektív hőmérsékletére és fémtartalmára, melyben
a horizontális ági kor az alkalmazott pulzációs modellek által prediktált lineáris ger-
jesztési tartományon belül szabad paraméterként szerepel. A kapott elméleti [Fe/H]
értékeket és a megoldásokból atmoszféramodellek felhasználásával meghatározott
szintetikus színindexeket a rendelkezésre álló spektroszkópiai és fotometriai adatok-
kal összehasonlítva nem található szisztematikus különbség a megfigyelések és a CPE
módszer eredményei között.
A Petersen-diagram alapján megfelelően kiválasztott reprezentatív minta homo-
gén lineáris analízise révén a teljes kétmódusú paramétertér tanulmányozhatóvá vált,
betekintést nyújtva az egyes alapvető fizikai mennyiségek közötti lényeges összefüg-
gésekbe. A kapott elméleti relációk bizonyos paraméterkombinációk esetében fej-
2 Az e fejezetben tárgyalt eredményeket a 19. „Los Alamos” pulzációs konferencián tartott
előadásomon, illetve az ehhez kapcsolódó konferenciakiadvány oldalain ismertettem (Dékány
2009).
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lődési szempontból nagy mértékben elfajultak, azaz függetlenek a horizontális ági
kortól. A PLC reláción keresztül megvizsgáltam az elméleti eredmények megfigyelési
adatokkal való közvetlen kapcsolatát. Kimutattam, hogy a CPE módszerrel megha-
tározott fizikai paraméterekből származtatott PLC reláció nullpontja jó egyezést
mutat a Baade–Wesselink módszer eredményeivel, ezáltal megfelel az általánosan
elfogadott kozmikus távolságskálának. A CPE módszer eredményei és az észlelési
adatok közötti számottevő szisztematikus eltérések híján a kapott összefüggések te-
hát közvetlenül alkalmazhatók további objektumokra. Egyúttal rámutattam, hogy
az empirikus és az elméleti PLC relációk között tapasztalt meredekségkülönbség
megfeleltethető a reláció enyhe fémtartalomfüggéséből származó effektusnak. Azon-
ban arra vonatkozóan, hogy az RRab csillagok esetében ez az effektus valódi-e, és
ha igen, akkor hogyan módosítja a PLC relációból adódó távolságadatokat, pon-
tos, megfigyelési úton (pl. kettőscsillagok alapján) meghatározott távolságadatokra,
illetve nagyfelbontású spektroszkópiával meghatározott fémtartalomadatokra lenne
szükség.
Megvizsgáltam a lineáris és nemlineáris modellek közötti általános perióduskü-
lönbségek miatt a fizikai paraméterekben fellépő eltérések hatását az RRd csillagok
itt meghatározott elméleti összefüggéseire. A jelenlegi nemlineáris modelleken ala-
puló perióduskorrekció a Petersen-diagram különböző részein elhelyezkedő csillagok
esetében hasonló nagyságú szisztematikus eltérésekhez vezet a fizikai paraméterek
értékeiben. Ezek az eltérések csak marginálisan módosítják a CPE megoldások által
kirajzolt elméleti relációk alakját.
További, megfigyelési úton meghatározott független információ, mint például
színindexek, fémtartalom, vagy hőmérséklet birtokában a CPE megoldásokban sze-
replő korparaméterre empirikus megkötések tehetők, ezáltal az elért mérési pontos-
ságnak megfelelő mértékben leszűkítve a többi fizikai paraméter bizonytalanságát.
Ennek lehetősége kapcsán felmerülnek a jelenleg rendelkezésre álló észlelési ada-
tok és az ezeknek megfelelő mérési módszerek pontosságával kapcsolatos problé-
mák, továbbá az a kérdés, hogy a CPE megoldások az itt felhasznált fotometriai
és spektroszkópiai eredmények pontosságán túl is konzisztensek-e a megfigyelések-
kel. A nagyfelbontású spektroszkópiai mérések, és különböző félempirikus módsze-
rek, mint például az igen elterjedt infravörös fluxus módszer (infrared flux method,
IRFM) alapján közölt hőmérsékletértékekhez a jelenlegi irodalmi források 1%-os
vagy nagyobb pontosságot rendelnek (pl. Masana, Jordi, & Ribas 2006). A kémi-
ai összetétel tekintetében rendelkezésre álló adatok sajnos híján vannak ennek a
pontosságnak. Az RR Lyrae csillagokról rendelkezésre álló fémtartalomadatok zö-
me nagy számú alacsony felbontású spektrum kis számú nagyfelbontású spektru-
mon alapuló kalibrációjából származik. A gömbhalmazokban található kétmódusú
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RR Lyrae csillagok a kémiai homogenitás és az azonos távolság miatt kézenfekvő
célpontjai lehetnének a nagyfelbontású spektroszkópiai méréseknek. Ugyanakkor azt
is szem előtt tartani, hogy legalább ekkora szükség van (és technikailag egyszerűb-
ben véghezvihető) az RRd-k nagy pontosságú (< 0,01mag) abszolút kalibrációval
rendelkező többszín-fotometriai megfigyelésére is. Végezetül, de nem utolsósorban
megjegyzem, hogy pontosabb megfigyelési adatokra, és ezáltal a félempirikus fi-
zikai paraméterek pontosítására a nemlineáris konvektív hidrodinamikai modellek
konzisztenciájának javítása szempontjából is nagy szükség van. Jelenlegi tudásunk
szerint a stabil kétmódusú viselkedés két normál rezgési módus megfelelő mértékű
konvektív disszipáció mellett létrejövő nemrezonáns kölcsönhatásának a következ-
ménye. Bár az RR Lyrae-k globális megfigyelési és elméleti tulajdonságai között
elfogadható egyezés van, a megfigyelések jelenlegi pontossága nem elegendő ahhoz,
hogy további közvetlen megkötéseket adjanak ezekre a modellekre. Figyelembe véve
a konvekció általános asztrofizikai jelentőségét, és szerepét a kétmódusú pulzációban,




A Galaxisunkban található legidősebb és legfémszegényebb galaktikus gömbhal-
mazok közül az ismert változócsillagok számának tekintetében az M15 után a külső
halóban található M53 (NGC5024; α = 13h12m55,s3 ; δ = +18◦10′9′′) a második
leggazdagabb objektum (Clement et al. 2001; a kormeghatározási eredményekkel
kapcsolatban ld. még: Marín-Franch et al. 2009). A halmazban Shapley (1920) első
felfedezései óta ezidáig összesen 60 RR Lyrae csillagot sikerült azonosítani. Az egyes
felfedezésekről Kopacki (2000) tanulmányában alapos történeti áttekintés található,
mely egyben a jelen dolgozatot megelőző egyetlen CCD idősor-fotometriai tanul-
mány a halmazban található RR Lyrae-k vonatkozásában. Az M53 jelentős számú
ún. blue straggler csillagot (BSS, Sandage 1953) is tartalmaz, melyek a HRD-n a
fősorozat meghosszabbításán, a lefordulási pont (turn-off point) fölött találhatók.
Ezeknek a klasszikus csillagfejlődési modellekkel nem leírható objektumoknak a lét-
rejöttében a jelenlegi elméletek szerint két különböző mechanizmus, a szoros ket-
tősök közötti anyagátadás, illetve a csillagok fizikai ütközését követő összeolvadás
vezethet, melyek a halmaz különböző csillagsűrűségű régióiban eltérő hatékonysággal
működnek (Ferraro et al. 2003), ami térbeli eloszlásukban is visszatükröződik. Bec-
cari vizsgálatai szerint a halmazban található BSS-ek bimodális eloszlásúak, mely
közvetett módon arra utal, hogy közülük a külső BSS populációt alkotó kettőscsilla-
gok aránya várhatóan 14% körüli (Beccari et al. 2008b); a halmazban fedési kettőst
azonban egyelőre nem sikerült detektálni. A majdnem 200 jelenleg ismert BSS közül
(Beccari et al. 2008a) a korábbi vizsgálatok alapján mindössze 8 bizonyult változó-
nak, mindegyikük a klasszikus instabilitási sávban található SX Phe típusú pulzáló
változócsillag (Jeon et al. 2003). A halmaz irodalmi BV I szín-fényesség adatainak
tekintetében Rey et al. (1998) kiterjedt adatbázisára támaszkodhatunk.
Az M53 magas, b = 79,◦76-os galaktikus szélességéből adódóan a halmaz környe-
zetében a mezőcsillagok száma és az intersztelláris vörösödés nagysága várhatóan
elhanyagolható. Ezt igazolja a Zinn (1985) által mért E(B − V ) = 0,0 extinkciós
érték, melyet a Schlegel et al. (1998) adatbázisából származó E(B −V ) = 0,02 adat
is alátámaszt. Megfigyelési szempontból kedvező elhelyezkedése és a benne talál-
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ható nagyszámú változócsillag ellenére az M53-ról a korábbi szakirodalomban ke-
vés idősor-fotometriai eredmény található. Jelen munkámat megelőzően a halmazról
nem készült nagy látómezejű, átfogó CCD-fotometriai felmérés az időtartományban.
A korábban publikált két hasonló vizsgálat során Kopacki (2000) csak a halmaz cent-
rumáról végzett megfigyeléseket, míg Jeon et al. (2003) tanulmányukban kizárólag
az SX Phe csillagok vizsgálatára szorítkoztak. A tér- és időtartománybeli lefedettség
javítása céljából, és ezzel együtt a korábbiaknál átfogóbb, az alábbiakban ismerte-
tendő tanulmány alapjául a halmaz nagy részét magában foglaló kétszín-fotometriai
észleléssorozatot végeztem.
A fotometriai adatok minél teljesebb kiaknázása, valamint a lehető legnagyobb
számú változócsillag detektálása érdekében a redukció során új típusú, a korábbi-
akban külön-külön már igen hatékonynak bizonyult kép- és adatfeldolgozási techni-
kákat ötvöztem. Az objektumok relatív fényváltozásainak vizsgálatára az Alard &
Lupton (1998) által kifejlesztett, és az utóbbi években széles körben elterjedt op-
timális képkivonási eljárást (optimal image subtraction, OIS) alkalmaztam. Ezt az
idősorok utófeldolgozásának folyamata követte, melynek során Kovács et al. (2005)
trendszűrő algoritmusa segítségével (trend filtering algorithm, TFA) eltávolítottam a
fénygörbéket terhelő szisztematikus fényességváltozásokat. Ezen utóbbi eljárás elő-
nyeit a HATNet1 program keretei között az elmúlt években széleskörűen haszno-
sították a fedési exobolygók kutatásában, és alkalmazása nemrégiben az általános
változócsillag-keresésben is sikeresnek bizonyult (Kovács & Bakos 2008; Szulágyi
et al. 2009). Az eljárást most első ízben alkalmaztam gömbhalmaz-fotometriai ada-
tokra. A fent említett redukciós eljárások segítségével megnövelt fotometriai pontos-
ság révén a fotonstatisztika által megszabott jelszinthez közeli detekciós határ érhető
el. Így jelen tanulmányomban az ismert objektumok eddigieknél részletesebb vizs-
gálatán túl célom a teljes fotometriai anyag időtartománybeli analízisével az összes
megfigyelhető változócsillag detektálása is egyben.
4.1. Fotometria
4.1.1. Megfigyelések
Az M53 gömbhalmaz idősor-fotometriai megfigyelését 2007 március 25-e és 2008
május 28-a között, két egymást követő észlelési szezonban, összesen 28 éjszakán át vé-
geztem a Konkoly Obszervatórium Piszkéstetőn található 60/90/180 cm-es Schmidt-
kamerájával. A műszer egy Photometrics AT 200 típusú, 9μm pixelméretű 1536 ×
×1024-es CCD detektorral volt felszerelve. A detektor léptéke 1,026 ′′/pixel, a pont-
1 Hungarian-made Automated Telescope Network, ld. :
http://cfa-www.harvard.edu/∼gbakos/HAT
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szórási függvény (point spread function, PSF) így enyhén alulmintavételezett. A
Johnson és a Kron-Cousins fotometriai rendszer V és I hullámsávjában rendre össze-
sen 340, illetve 230 felvételt készítettem. Az expozíciós idők hossza V -ben 550 és 750,
míg I-ben 340 és 230 másodperc között változott, a légkör állapotának függvényében.
A mérések által közrefogott teljes időtartam hossza 430 nap. Míg idősor-analízist
csak a lényegesen több mérési pontot tartalmazó V adatsorokon végeztem, a mag-
nitúdók standard transzformációjához, a változócsillagok típusának azonosításához,
valamint a fizikai paraméterek meghatározásához az I adatokat is felhasználtam.
4.1.2. Képfeldolgozás
A CCD felvételek alapredukcióját (bias, dark és flat-field korrekciók) és a felvéte-
lek közös vonatkoztatási rendszerbe történő transzformációját az iraf programcso-
mag standard funkcióinak segítségével végeztem el. Az összes kép közösen átfedett
együttes látómezeje technikai okok miatt a detektor által lefedett teljes égterülethez
képest kisebb méretű tartományra korlátozódott. Az alapredukciót követően ezt a
kb. 13,′5 × 14,′5 kiterjedésű közös területet vetettem további vizsgálat alá. A fenti,
∼ 0,7 árapálysugárig (tidal radius) terjedő (Harris 1996), hozzávetőleg a halmaz
középpontjára centrált tartomány a halmaz csillagainak zömét magában foglalja.
Az instrumentális (pixel) és a második ekvatoriális égi koordinátarendszer közötti
transzformációt a Guide Star Catalog (Lasker et al. 2008, 2.3.2-es verzió) 30 fényes,
a középpont körül egyenletesen (és attól megfelelően távol) elhelyezkedő csillagá-
nak pozícióadatai alapján kalibráltam. A koordinátaleképezésből származó reziduál
szórása rektaszcenzióban 0,′′148, deklinációban 0,′′163.
A halmaz központi régiójának nagy csillagsűrűségéből adódó fotometriai nehéz-
ségek leküzdésére Alard (2000) optimális képkivonási (OIS) módszerét alkalmaztam.
Ez a redukciós technika azon az elven alapszik, hogy az egymásból optimális módon
kivont képeken az objektumok relatív fluxusváltozásai pontosabban fotometrálha-
tók, mint az eredeti felvételeken ezeknek megfelelő abszolút fluxusváltozások. Az
eljáráshoz minden hullámsávban egy jó minőségű referenciaképre (reference frame,
RF) van szükség, mely a PSF megfelelő transzformációja után az összes feldolgozan-
dó felvételből kivonásra kerül. A módszer eredménye igen érzékeny a referenciaképek
minőségére, ezért az égi háttér, a légköri nyugodtság és a PSF-ek regularitásának
vizsgálata alapján gondosan kiválasztottam a legjobb felvételeket, majd a referen-
ciaképeket a jel/zaj viszony növelése érdekében ezek kombinálásával állítottam elő.
Az időben változó légköri nyugodtság (seeing) hatását korrigálandó, minden képki-
vonást megelőzően szükség van az objektumok PSF-jének megfelelő transzformáci-
ójára. Ehhez a referenciaképet egy olyan kernelfüggvénnyel konvolváljuk, mellyel a
pontforrás teljes fluxusának értéke invariáns marad. A kernel alakját a feldolgozandó
68 4. fejezet. Az M53 gömbhalmaz idősor-fotometriai felmérése
felvételen egyenletes eloszlásban (jelen esetben egy 25 × 25-ös szabályos rács pont-
jai mentén) elhelyezkedő csillagok reprezentatív PSF-jei alapján határozzuk meg.
A PSF detektor mentén tapasztalt változásának figyelembevételére megengedtem a
kernel térkoordinátáktól való másodrendű függését is. Az így előállított konvolvált
kép a feldolgozandó felvétel optimális legkisebb négyzetes közelítése. A referencia-
kép előállítását és a képkivonásokat megelőző konvolúciós műveletek végrehajtásához
az isis 2.2 programcsomagot használtam. Az eljárás részletes matematikai leírása
Alard (2000) publikációjában található. A képkivonás művelete után hátramaradó
reziduálképeket közelítőleg az objektumok valódi fényességváltozásából származó jel
és véletlen zaj összege alkotja, azonban a gyakorlatban emellett további, szisztema-
tikus effektusokkal is számolnunk kell. Ezek vizsgálatával a későbbiekben részletesen
foglalkozok.
A csillagok referenciaképeken történő azonosítását és instrumentális magnitú-
dóik meghatározását a daophot PSF-fotometriai programcsomag (Stetson 1987)
segítségével végeztem el. Összesen 3048 objektumot azonosítottam a 10σ jelszint
fölött. A pontforrások térképe a 4.1. ábrán látható (az ábrán a detektált változócsil-
lagok pozícióit is feltüntettem, ezek részletes ismertetését ld. a későbbiekben). Az
instrumentális magnitúdók standard színrendszerbe történő lineáris transzformáció-
it Stetson (2000b) katalógusában2 található, a halmaz centruma körül egyenletesen
elhelyezkedő 110 másodlagos standard csillag3 fényességadatai alapján kalibráltam.
A kapott transzformációk alakja a következő:
V = v − (0,0252 ± 0,0036) · (v − i) − (5,5433 ± 0,0041) (4.1)
I = i + (0.0311 ± 0.0053) · (v − i) − (5,4382 ± 0,0060) , (4.2)
ahol v, i az instrumentális, míg V, I a standard magnitúdókat jelöli.
Az OIS reziduálképeken megjelenő relatív fluxusváltozások mérésére egy egyé-
nileg írt iraf alkalmazást használtam. Az adatok további feldolgozásának céljá-
ból a szokásostól eltérő módon, az összes detektált pontforrás pozícióján apertúra-
fotometriát végeztem. A seeing időbeli változásának figyelembevételére az apertú-
rák méretét a vizsgált reziduálkép kivonás előtti eredetijének PSF-félszélességei (full
width at half maximum, FWHM) alapján határoztam meg. A referenciaképeken nem
detektált, de a reziduálképeken esetleg detektálható halvány, alacsony jelszintű vál-
tozócsillagok keresésére az isis 2.2 beépített változókereső funkcióját is alkalmaz-
tam. Ez a funkció a Poisson-fluktuációval normalizált reziduálképek mediánkombiná-
2 http://www3.cadc-ccda.hia-iha.nrc-cnrc.gc.ca/community/STETSON/stds/
3 A fotometriában etalonnak számító ún. elsődleges standardoknak az Arlo Landolt adatbá-



















4.1. ábra. Az M53 gömbhalmazban detektált pontforrások térképe.
Az objektumok pozícióját jelző pontok mérete a látszó fényességükkel arányos. A
tengelyeken a halmaz Stetson (2000a) fotometriai standardcsillag-katalógusában
definiált névleges középpontjától (α = 13h12m55,s26 ; δ = +18◦10′09,′′8 [2000.0])
mért, ívmásodpercben kifejezett, deklináció illetve rektaszcenzió irányú relatív tá-
volság szerepel. Az északi irány felfelé, a keleti irány bal kéz felé esik. A különböző
szimbólumok a detektált változócsillagok pozícióit jelölik, és a következő típu-
soknak felelnek meg: körök – RRab-k, négyzetek – RRc-k, rombuszok – rövid
periódusú változók, háromszögek – hosszú periódusú változók (az objektumokkal
kapcsolatos részletes információkat a 4.2.–4.4. fejezetek tartalmazzák).
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ciójának (bizonyos hangolható rejekciós és simítási műveleteket követő) vizsgálatán
alapul. Az eljárást két különböző módon használtam a fentiekben ismertetett vál-
tozó apertúrájú fotometria eredményeinek tesztelésére. Először az összes detektált
változócsillag esetében ellenőriztem annak lehetőségét, hogy az észlelt fényváltozás
egy, a kérdéses csillaggal közös apertúrába eső, a referenciaképeken nem detektált,
de a kompozit reziduálképeken detektálható halvány forrásból származik. A pozitív
esetekben megismételtem a fotometriát, az új pozíciónak megfelelően újracentrált
apertúrával. Másodszor megvizsgáltam, hogy a kompozit reziduálképeken található-
e olyan további, a referenciaképeken nem detektált változócsillag, amelynek pozíci-
ójával egyik apertúra sem volt fedésben. Ez utóbbi teszt során nem azonosítottam
újabb objektumot.
Az adatfeldolgozás következő lépésében a reziduálképek fotometriájával nyert,
relatív lineáris fluxusegységekben kifejezett összes idősort a TFA segítségével továb-
bi redukciós folyamatnak vetettem alá. Az eljárást a 4.1.3. fejezetben részletesen
ismertetem.
A redukció utolsó lépéseként a differenciális fluxusegységekben kifejezett fény-
görbék magnitúdóegységekbe történő transzformációjához az adott hullámsávban
ismernünk kell az egyes források referenciaképen rögzített fRF fluxusát, mellyel a
képkivonási eljárás során csökkentettük a feldolgozott képekhez tartozó teljes flu-
xusok értékét (ld. pl. Wozniak 2000). Ez a további információ szükséges az i-edik
felvételhez tartozó Δmi differenciális magnitúdó és a (képkivonási eljárással megha-
tározott) Δfi differenciális fluxus közötti
Δmi = −2,5 log(fRF + Δfi)
logaritmikus transzformáció nullpontjának rögzítéséhez. Az egyes csillagokhoz tar-
tozó fRF fluxusokat a referenciaképek PSF-fotometriáján keresztül határoztam meg
(ld. fentebb). Nyilvánvaló, hogy egy pontatlan fRF értékkel végrehajtott fluxus–
magnitúdó transzformáció hibás amplitúdójú fénygörbéhez vezet, és jelentős mér-
tékben módosíthatja a magnitúdóátlag értékét is ; mindazonáltal ezen hibák tény-
leges hatása csillagonként eltérő, mivel függ az objektum fényességétől, valamint
a fényváltozás alakjától. Így a változócsillagok magnitúdótranszformált fénygörbéit
csak azokban az esetekben használtam fel további vizsgálatok céljából, amennyiben
a kérdéses objektum referenciaképen elvégzett PSF fotometriája kellően megbízható
eredményre vezetett. Ennek pontosabb kritériumáról az RR Lyrae csillagok esetében
a 4.2.1. fejezetben esik szó. Általánosságban véve a magnitúdóban kifejezett fény-
görbe elfogadhatónak bizonyult, amennyiben a (V −I)RF formális hibája a 0,03mag
határ alatt maradt.
Az M53 változócsillagainak teljes fotometriai anyaga és az RR Lyrae csillagok
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Fourier-dekompozíciójának eredményei elektronikusan hozzáférhetők a Center de
Données Astronomiques de Strasbourg (CDS) archívumában.
4.1.3. Az idősorok utófeldolgozása
Az OIS reziduálképek fotometriájával előállított idősorokat a frekvenciaanalízist
megelőzően egy utólagos redukciós eljárásnak vetettem alá a Kovács et al. (2005)
által kifejlesztett eljárás, a TFA (Trend Filtering Algorithm) felhasználásával, első
ízben alkalmazva ezt a technikát gömbhalmaz-fotometriai adatok feldolgozására. Az
eljárás segítségével a fotometriai idősorokból nagy hatékonysággal eltávolíthatók a
csillagok valódi fizikai fényváltozásából származó jeleket terhelő különböző sziszte-
matikus effektusok. Ezek a szisztematikák származhatnak az észlelési körülmények
időbeli változásából – ilyen effektus például a pozíció- és időfüggő atmoszferikus ex-
tinkció; vagy a légköri nyugodtság ingadozása miatt időben változó PSF-ek hatására
a kis szeparációjú források fluxusának keveredéséből. Emellett lehetnek instrumen-
tális eredetűek is, mint amilyen a megfelelő vezetés hiányában a csillagok képének a
detektor véges szeparációjú pixelei fölötti lassú elmozdulása, továbbá a korrigálatlan
vagy rosszul korrigált hibás pixeleken történő áthaladása. Szisztematikus fényválto-
zások fakadhatnak továbbá a standard redukciós lépések hiányosságaiból, illetve az
ezeket követő további képfeldolgozási eljárások, esetünkben a képkivonást megelőző
konvolúciós műveletek anomáliáiból – kézenfekvő például, hogy a rendellenes kon-
volúció következtében a mért fényességingadozás korrelálni fog a PSF időbeli vál-
tozásával. Ezenfelül szisztematikák származhatnak különböző eredetű tranziensek
hatására létrejött fluxusváltozásokból is. Mindezen effektusok kiszűrésével növelhe-
tő a kis amplitúdójú jelek detektálási valószínűsége, valamint javítható az összes
detektált változócsillag fénygörbéjének pontossága.
A TFA részletes matematikai és technikai leírása Kovács et al. (2005) publikáci-
ójában található, illetve a módszerről további összefoglalók találhatók Bakos et al.
(2009) és Szulágyi et al. (2009) tanulmányában. Az alábbiakban rövid ismertetést
nyújtok a technika elvi és matematikai hátteréről, majd ezt követően rátérek az M53
fotometriai anyagára történő alkalmazásának eredményeire.
Az algoritmus azon az elgondoláson alapszik, hogy a vizsgált idősort szennyező
szisztematikus jelkomponensek a látómezőben található számos más csillag fény-
görbéjéből nyert információk alapján kiszűrhetők. Ennek feltétele, hogy a kérdéses
komponensek számos más objektum idősorában is jelen legyenek. Mivel az adato-
kat sokféle, különböző eredetű trend terhelheti, ezért feltételezzük továbbá, hogy
elegendően nagy számú objektum áll rendelkezésre egy, a szisztematikákra nézve
reprezentatív minta kiválasztásához, és ezek mintavételezése azonos (legalábbis az
objektumok zömének esetében). Emellett feltesszük azt is, hogy bármely vizsgált
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objektumban található trend lineárisan felbontható bizonyos számú további csillag
(sabloncsillagok) idősorainak segítségével, és az optimális felbontás alakjára egyszerű
legkisebb négyzetes kritérium tehető. Fontos megjegyezni, hogy mivel ezen megköze-
lítésben hasonló alakú és időben azonosan viselkedő jelkomponenseket eliminálunk
egymással, ezért az eljárás kimenetele általában érzéketlen lesz a sablonobjektumok
között előforduló változócsillagokra (az ilyen jelek véletlen egyezésének valószínűsége
ui. nagyon alacsony). Ugyanakkor a hosszú periódusú változók esetében reális esély
van arra, hogy hasonló időskálán és hasonló fázisban jelen lévő trendek az eljárás
alkalmazása során lényegesen eltorzítják a jel valódi alakját.
A TFA a vizsgált objektum {Y (i); i = 1,2, . . . ,N} fotometriai idősorához ren-
delt {F(i); i = 1,2, . . . ,N} szűrőfüggvényt tehát M darab sabloncsillag {Xk(i); i =










[Y (i) − A(i) −F(i)]2 , (4.4)
ahol {A(i); i = 1,2, . . . ,N} a vizsgált objektum szűrt idősorának legjobb becslése.
Amennyiben a valódi jelalak teljesen ismeretlen, vagyis az {Y (i)} idősor a trendek
és a zaj által dominált, a szűrőfüggvényt az {A(i)} = 〈Y 〉 kezdeti érték alapján
határozzuk meg. Amennyiben a fénygörbe szignifikáns periodicitást tartalmaz, ak-
kor ez a trendek eltávolításával felbukkan, és az {Y ′(i) = Y (i) −F(i)} szűrt idősor
valamely idő–frekvencia transzformációjával a jel azonosíthatóvá válik. A trendek
levonása során a valódi jel alakja is torzulást szenved, ezért az idősort az első lé-
pésben detektált periódus felhasználásával iteratív rekonstrukciónak vetjük alá. A
rekonstrukció egymást követő lépéseiben a fázisba rendezett fénygörbe alapján egyre
jobb közelítéseket kapunk az {A(i)} alakjára vonatkozóan, melyet a (4.4) formula
szerint a szűrőfüggvény következő pontosítására használunk fel. Az iterációt addig
folytatjuk, amíg az utolsó lépésből származó reziduál szórásának relatív csökkenése
egy bizonyos küszöbérték alá nem kerül.
Amennyiben a trendek amplitúdója már az eredeti (feldolgozatlan) idősor jel-
szintjéhez képest is megfelelően alacsony, vagyis a periódus a szűrési művelet nélkül
is detektálható (mint pl. a legtöbb RR Lyrae esetében), akkor ezt felhasználhat-
juk az {A(i)} kezdeti meghatározásához az iteratív rekonstrukció első lépésében.
A rekonstrukció iteráció nélkül is megvalósítható abban az esetben, ha a nyers idő-
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sor Fourier-reprezentációja megfelelően pontos. Ekkor a szűrőfüggvény előállításakor








ahol {Sj(i); i = 1,2, . . . ,N; j = 1,2, . . . ,2L} az L számú frekvencia {aj} amplitúdójú
Fourier-komponenseit jelöli (Kovács & Bakos 2008).
A TFA jelen alkalmazása során különös figyelmet kell szentelnünk az adatpon-
tok relatíve alacsony számából eredő effektusoknak. Ideális esetben a megfelelően
hatékony szűrőfüggvény előállításához szükséges sabloncsillagok száma jóval alacso-
nyabb, mint a vizsgált objektum idősorát alkotó pontok száma. Mivel jelenleg nem
áll rendelkezésre jó módszer a sablonminta összetételének optimalizálására, ezért a
különböző szisztematikák megfelelő mintavételezése nagy számú sabloncsillag fény-
görbéjének felhasználásával lehetséges, melyek között egyaránt előfordulnak a szűrés
szempontjából előnyös és felesleges (ti. tisztán zajt tartalmazó) idősorok. A módszer
korábbi felhasználása során ugyan voltak a sabloncsillagok legkedvezőbb számának
meghatározására tett kísérletek (Szulágyi et al. 2009), melyek azonban pár száz adat-
pont esetén nem vezettek eredményre. Mivel esetünkben a V fénygörbék mindössze
340 pontot tartalmaznak, számottevő mértékben korlátozni kell a sabloncsillagok
számát az adatok „túlillesztésének”, illetve az emiatt keletkező hamis jelek megjele-
nésének elkerülésére. Ezen kívül minden detektált jelet több különböző összetételű
sabloncsillag-mintákból származó szűrőfüggvények alkalmazásával alapos tesztelés-
nek vetettem alá. Ez képes többszörösére lecsökkenteni a hamis jelek detektálásá-
nak valószínűségét (Kovács & Bakos 2007). Az idősorok túlillesztésének elkerülésére
minden objektum esetében a lehető legalacsonyabb számú sablon mellett a lehető
legnagyobb jel/zaj viszonyú és egyben a reziduálok legalacsonyabb torzítatlan szórá-
sát eredményező szűrési műveletet alkalmaztam. Ennek megfelelően az alkalmazott
sablonszám 60 és 140 között változott, az utóbbi érték az adatok kis száma miatt
egyben abszolút felső határként is szolgált. A sabloncsillagokat általánosságban szól-
va a legfényesebb ∼ 1000 csillag közül választottam ki, a leghalványabb felhasznált
objektum fényessége a V hullámsávban egyik esetben sem érte el a 18 magnitúdót;
a sablonok kvázi-egyenletes eloszlásban helyezkedtek el látómezőben.
A különböző típusú periodikus jelek keresése céljából az idősorokon két külön-
böző idő–frekvencia transzformációt alkalmaztam. Míg a DFT módszer széles kör-
ben alkalmazható a pulzáló változócsillagok frekvenciakomponenseinek azonosításá-
ra, addig a fedési kettősök fénygörbéinek matematikai reprezentálására a Fourier-
módszer sok esetben alkalmatlan. Ezért a lehetséges éles jelalakú fedési objektumok
detektálási valószínűségének növelésére a BLS (box-fitting least squares ; Kovács et al.
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4.2. ábra. A V idősorral azonosan mintavételezett, TFA-val fel-
dolgozott véletlen zaj DFT spektrumaiból származó jel/zaj arány
értékének valószínűségi eloszlása. Az ábrázolt görbe Gauss-eloszlású fe-
hérzajjal generált mesterséges idősor tízezer realizációjából származik. A jobb felső
részben az eloszlás 1% körüli része látható kinagyítva.
2002) algoritmust is felhasználtam az idősorok analízisében. A detektált jel szignifi-






ahol Amax a detektált jel frekvenciakomponensének amplitúdója, 〈Aν〉 a spektrum
vizsgált frekvenciatartományon belüli átlagértéke, σAν pedig a spektrum iteratív 5σ
rejekcióval számított szórása. A fenti definíció miatt a zaj frekvenciafüggése („ ,szí-
nes zaj”) esetén a jel/zaj viszony értéke függ a vizsgált frekvenciatartomány ha-
tárától. Feltéve azonban, hogy a TFA alkalmazásával a színes zajért elsődlegesen
felelős szisztematikákat nagy arányban kiszűrtük az idősorokból, a (4.6) kifejezés-
sel definiált SNR alapján megfelelő következtetés vonható le a jel szignifikanciájára
vonatkozóan.
A jel/zaj arány és a detekció konfidenciaszintje közötti kapcsolat meghatáro-
zására Monte Carlo szimulációt végeztem. Az M53 fotometriai anyagával azonos
mintavételezésű Gauss-eloszlású fehérzajt tartalmazó mesterséges adatsorokat gene-
ráltam, majd ezeket a valódi fénygörbékkel megegyező módon dolgoztam fel, a TFA,
majd a DFT/BLS módszer alkalmazásával. A szimulált idősorokban a DFT mód-
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4.3. ábra. Az M53-ban detektált csillagok V idősorainak DFT
spektrumaiban talált maximális amplitúdójú frekvenciakomponensek
hisztogramja. A felső panelen az OIS reziduálokon végrehajtott apertúra-
fotometriából származó adatok frekvenciaeloszlása látható. Az alsó panel ezen ada-
tok TFA-val végzett utófeldolgozásának hatását mutatja. Az itt ábrázolt esethez
egységesen 140 sabloncsillagot használtam. A frekvenciaközök szélessége 0,05 d−1.
10000 független szimulációból származó eloszlása a 4.2. ábrán látható. A fenti sta-
tisztikai teszt az eloszlás alapján arra konklúzióra vezetett, hogy fehérzaj esetén a
6,7-nél nagyobb jel/zaj viszonyú véletlen jel detektálási valószínűsége a DFT mód-
szerrel 1% alatti. A BLS módszer esetében ez az 1%-os konfidenciaküszöb teljesen
hasonló teszt alapján 7,9-nek bizonyult – itt megjegyzem, hogy a BLS módszerrel egy
objektum idősorában sem azonosítottam szignifikáns jelet. Figyelembe véve, hogy a
valódi idősorok mindig tartalmaznak bizonyos mértékű, a frekvencia növekedésével
csökkenő amplitúdójú zajt (ún. vörös zajt), ezért az új változócsillagok valódiságát
ennél mindig erősebb, általában a SNR  8 (kb. egy ezrelék konfidenciaszintű) krité-
riumnak megfelelő, és különböző összetételű sablonadatoknál is jelentkező detekció
esetén fogadtam el.
A trendszűrés eredményének demonstrálására a 4.3. ábra az M53 V idősoraiban
található domináns frekvenciakomponensek eloszlását mutatja a TFA alkalmazását
megelőzően, illetve azt követően. Jól megfigyelhető, hogy már az OIS reziduálké-
pek fotometriájából származó nyers fénygörbék is viszonylag kevés szisztematikát
tartalmaznak (ld. : felső panel). A TFA korábbi alkalmazásaiból származó hasonló
hisztogramokon az egész ciklus/napnál található csúcsok lényegesen dominánsabbak
(ld. pl. Kovács et al. 2005; Szulágyi et al. 2009). A szisztematikák egy része tehát
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már az OIS módszerben alkalmazott konvolúciós eljárás során eltűnt az adatsorok-
ból. Az alsó panelen látható eloszlás alapján a TFA sikeresen kiszűrte a jellegzetes
trendek maradékát is : a domináns frekvenciák eloszlása közel egyenletes, csupán az
RR Lyrae csillagok és a hosszú időskálájú irreguláris fényváltozást mutató vörös
óriáscsillagok miatt mutat helyenként enyhe többletet.
A TFA-val elért eredmények alaposabb vizsgálatára egy RRc (V71, 4.4. ábra)
és egy SX Phe típusú változócsillag (V78, 4.5. ábra) DFT-spektrumát és a TFA-
val detektált periódusuk szerint fázisba rendezett fénygörbéjét mutatom be a nyers
(OIS) és utófeldolgozott (OIS+TFA) adatok esetében. A jelrekonstrukció hatása
mindkét csillagnál igen számottevő. A V71 idősorában található valódi jelet a nyers
idősor spektrumában lehetetlen azonosítani a szisztematikákból eredő frekvencia-
csúcsok erdejében. Ezzel szemben a szűrt adatsor Fourier-transzformációja tiszta,
egykomponensű spektrumot eredményez, mely csak a valódi frekvenciakomponenst
és alias-ait tartalmazza. A V78 esetében jobb a helyzet, mivel a spektrumban a pul-
zációnak megfelelő magas frekvenciájú csúcs jól elkülönül az alacsony frekvenciás
trendektől. Azonban itt is az 1d−1 közelében található csúcs rendelkezik a legna-
gyobb amplitúdóval, emiatt egy, csak a domináns csúcsokat azonosító automatikus
keresési eljárás a nyers adatokban nem detektálta volna ezt a változót. Az adatsorok
minőségének javulása emellett a nyers és rekonstruált fénygörbék összehasonlítása
alapján is szembetűnő. Ugyanakkor figyelembe kell vennünk, hogy ezen utóbbiak
szórása a nagy számú illesztett paraméter következtében valamelyest torzított.
A reziduál szórásában jelentkező torzulás a különböző regressziós eljárások ál-
talános velejárója. Az illesztés során az adatok között korreláció jön létre, mely
a reziduálban alacsonyabb szórást eredményez ahhoz képest, mint amit abban az
esetben kapnánk, ha csak a jel valódi részét illesztettük volna. Általános esteben N
adatpont Np paraméterrel történő legkisebb négyzetes illesztése esetén, ahol az Np
darab paraméter több, mint amit az egzakt modell-reprezentáció megkövetel, a rezi-
duál standard szórása az eredeti szórás értékének
√
(N − Np)/N -szerese lesz. Ebből
kifolyólag a V71 és V78 rekonstruált fénygörbéjének torzítatlan szórása az ábrá-
kon láthatóaknál rendre 10%-kal és 30%-kal nagyobb, a 60, illetve 140 sabloncsillag
felhasználása miatt.
Végezetül a 4.6. ábrán a V45 jelű RRab csillag iteráció nélkül végzett fénygörbe-
rekonstrukciójának eredményét mutatom be. Az eljáráshoz a (4.5) formulának meg-
felelő módon a fénygörbe nyolcadrendű Fourier-reprezentációját és 140 sabloncsil-
lagot használtam. A nyers fénygörbe DFT spektruma alapján az objektum nyers
idősorát nem terhelik egész ciklus/nap típusú szisztematikák. Ebből kifolyólag a
TFA alkalmazásával elért javulás tranziens jelek kiszűrésének köszönhető. A fény-
görbére legjobban illeszkedő Fourier-összeg körüli torzítatlan szórás a rekonstrukciót
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4.4. ábra. A V71 jelű új RRc csillag detektálása. Balra fent a TFA-
val talált periódus szerint fázisba rendezett eredeti OIS fénygörbe; jobbra fent az
eredeti OIS idősor (szürkével ábrázolt), illetve a TFA-val szűrt idősor (feketével
ábrázolt) DFT spektruma látható. A bal alsó panel a TFA-rekonstrukció utáni
fénygörbét (ld. a szűrt idősor szórásával kapcsolatos megjegyzéseket a szövegben),
a jobb alsó panel a rekonstruált idősor DFT spektrumát mutatja. Jobbra fent a
csillag azonosítója mellett a periódus értéke (napban) látható.
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4.5. ábra. A V78 jelű új SX Phoenicis típusú változócsillag detek-
tálása. Az ábrázolási rendszer megegyezik a 4.4. ábrán használtakkal.
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4.6. ábra. A V45 jelű RRab csillag jelrekonstrukciója. Az üres szim-
bólumok az eredeti OIS fluxusértékeket jelölik, a fekete pontok a TFA-val feldolgo-
zott adatokat mutatják (ld. a szűrt idősor szórásával kapcsolatos megjegyzéseket
a szövegben).
követően 14%-kal alacsonyabb, ami jelentős javulást jelent az eredeti adatokhoz ké-
pest.
4.2. RR Lyrae csillagok
A M53 változócsillagai közül a továbbiakban alapvetően az RR Lyrae csillagokra
fogok koncentrálni, mivel nagy számban találhatóak a halmazban, jól megalapozott
elméleti és empirikus ismeretekkel rendelkezünk róluk, továbbá jelen fotometriai
anyag alapján ezen változók adatsoraiból nyerhető ki a legtöbb fizikai információ.
További vizsgálataim középpontjában a halmaz fémtartalma és távolsága áll, mint
az empirikus úton meghatározható két legfontosabb fizikai paraméter.
A halmazban összesen 54 RR Lyrae csillagot azonosítottam. Két RRc csillag, a
V71 és a V72 kivételével ezek mindegyike előzőleg már ismert objektum (ld.: Ca-
talog of Variable Stars in Globular Clusters, CVSGC, Clement et al. 2001). A V34
fényváltozásának van den Hoven van Genderen (1947) által korábban megkérdője-
lezett valódiságát a jelenlegi mérések egyértelműen alátámasztják. Az azonosított
RR Lyrae csillagok listáját és alapvető fotometriai paramétereiket a 4.1. táblázat
tartalmazza. A magnitúdóátlagok értékét csak azon csillagok esetében adtam meg,
melyek fénygörbéjének fluxus–magnitúdó transzformációja megbízható eredményre
vezetett (bővebben ld.: 4.2.1. fejezet). Fontos megjegyezni, hogy a jel/zaj viszony
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(SNR) értéke a halmaz centrumában detektált RR Lyrae-k esetén is igen magas.
Az RR Lyrae-k periódusainak hibáit Monte Carlo szimuláció segítségével becsül-
tem meg, az alábbi módon. A TFA-rekonstruált fénygörbék Fourier-dekompozíciói
alapján Gauss-eloszlású véletlen zajjal terhelt szintetikus fénygörbéket hoztam létre,
melyek szórása megegyezett a valódi rekonstruált fénygörbék teljes fehérítés utáni
reziduáljának torzítatlan szórásával. Minden objektum esetében 100 független szi-
mulációt végeztem, a szintetikus fénygörbéket standard Fourier-analízisnek vetettem
alá, és meghatároztam periódusaikat. A 4.1. táblázatban szereplő hibák e 100 reali-
zációból származó periódusok szórásai.
Az itt meghatározott periódusok néhány kivételtől eltekintve jó egyezést mutat-
nak a korábbi szerzők által közölt értékekkel. Három RRc csillag, a V44, a V47 és
a V55 esetében az előzőleg publikált periódusok a mostani adatok alapján a valódi
értékek különböző alias-ainak bizonyultak. A többi első felhangban pulzáló csillag
esetén az perióduseltérések a 0,0004 d−1 határon belül maradnak, tipikus értékük
0,00003 d−1 körüli. Az RRab csillagokat illetően az itt közölt periódusok átlagosan
0,00002 d−1 körüli egyezést mutatnak a régebbi irodalmi értékekkel. Néhány eset-
ben, a korábbi fénygörbe gyenge lefedettsége miatt nagyobb, de a 0,00012 d−1 határt
nem meghaladó eltérést találtam.
Az OIS és a TFA segítségével végzett redukciós eljárásoknak köszönhetően az
RR Lyrae fénygörbék nagy része alkalmas a további vizsgálatra. TFA-rekonstruált,
és periódusaik szerint fázisba rendezett fénygörbéik a 4.7. ábrán láthatók. A hal-
maz zsúfolt centrumához közel elhelyezkedő, a 4.8. ábrán látható 30 csillag időso-
rainak megfelelően pontos magnitúdótranszformációja nem volt kivitelezhető, ezért
fénygörbéiket relatív fluxusegységekben hagyva közöltem. Fluxusadatokon alapuló
empirikus összefüggések hiányában sajnos ezen objektumok felhasználhatósága igen
korlátozott; kivétel ez alól a V7, V8, V9, V33 és V37 jelű csillag, melyekről nagyobb
felbontású CCD-vel készült, korábbi V fotometria (Kopacki 2000) is rendelkezésre
áll. Végezetül megjegyzem, hogy a korábban ismert, de az itt közölt mintában nem
szereplő RR Lyrae-k közül az egymáshoz igen közeli V52 és V53 PSF-je nem volt
felbontható, a V61 PSF-je összeolvadt a V49 jelű hosszú periódusú változóval, míg
a fennmaradt öt további csillag (V12, V13, V21, V30 és V48) a látómezőn kívülre
esett.
Blazhko-csillagok  A lehetséges multiperiodicitások vizsgálatára az összes de-
tektált változócsillag fotometriai idősorán szukcesszív fehérítési eljárást hajtottam
végre. Az RR Lyrae csillagok közül három objektum, a V11, V16 és V57 idősorában
találtam Blazhko-modulációnak megfelelő frekvenciakomponenseket. A periodikus
modulációs viselkedés a V adatok Fourier-analízise alapján mindhárom esetben ha-
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4.7. ábra. 24 RR Lyrae csillag TFA-rekonstruált, magnitúdóskálára
transzformált, standardizált V fénygörbéje. A panelek tetején a csil-
lagok CVSGC azonosítója és periódusa (napban) szerepel (további adataik a 4.1.
táblázatban találhatók).
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V7 0.5448584 V8 0.615528 V9 0.6003690 V11 0.629940 V16 0.3031686
V18 0.336054 V24 0.763198 V31 0.705665 V33 0.6245815 V37 0.717615
V40 0.3147939 V41 0.614438 V42 0.713717 V43 0.712017 V44 0.375099
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4.8. ábra. 30 RR Lyrae csillag TFA-rekonstruált, lineáris fluxus-
egységekben kifejezett fénygörbéje. A panelek tetején a csillagok CVSGC
azonosítója és periódusa (napban) szerepel (további adataik a 4.1. táblázatban ta-
lálhatók). A zsúfoltságból adódó jelentős nullponti hibák miatt ezen objektumok
esetében a fénygörbe fluxus–magnitúdó transzformációja nem vezetett megbízható
eredményre. A függőleges tengelyek osztásvonalai az összes panelre vonatkozóan
egységes fluxusközöket jelölnek.
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4.1. táblázat. Az RR Lyrae csillagok fotometriai adatai
Név Típus α [hms] δ [dms] d [′′] P [d] SNR V V − I
V1 RRab 13:12:56,3 18:07:13,8 176,8 0,6098298(9) 14,3 16,970 0,579
V2 RRc 13:12:50,3 18:07:00,8 202,0 0,386122(1) 22,2 16,879 0,402
V3 RRab 13:12:51,4 18:07:45,5 154,6 0,630605(1) 17,8 16,848 0,447
V4 RRc 13:12:43,9 18:07:26,4 230,3 0,385545(1) 26,0 16,800 0,383
V5 RRab 13:12:39,1 18:05:42,6 353,3 0,639426(1) 23,2 16,888 0,526
V6 RRab 13:13:03,9 18:10:19,8 123,7 0,664020(1) 14,4 16,819 0,522
V7 RRab 13:13:00,9 18:11:29,7 113,3 0,5448584(6) 13,5 . . . . . .
V8 RRab 13:13:00,4 18:11:05,1 92,3 0,615528(1) 16,1 . . . . . .
V9 RRab 13:13:00,1 18:09:25,0 81,9 0,6003690(7) 15,2 . . . . . .
V10 RRab 13:12:45,7 18:10:55,6 143,3 0,6082612(7) 18,8 16,837 0,463
V11 RRabB 13:12:45,4 18:09:01,9 156,3 0,629940(5) 12,2 . . . . . .
V14 RRab 13:13:20,5 18:06:42,8 415,6 0,5454625(7) 14,0 16,880 0,452
V15 RRc 13:13:12,4 18:13:55,0 332,5 0,3086646(9) 21,6 16,894 0,342
V16 RRcB 13:12:46,2 18:06:39,2 247,3 0,3031686(7) 18,7 . . . . . .
V17 RRc 13:12:40,4 18:11:54,1 236,7 0,381282(1) 27,5 16,848 0,422
V18 RRc 13:12:48,7 18:10:12,9 93,9 0,336054(1) 22,2 . . . . . .
V19 RRc 13:13:07,0 18:09:26,1 173,2 0,391377(1) 28,1 16,880 0,437
V20 RRc 13:13:09,0 18:04:16,2 404,7 0,384337(1) 22,5 16,875 0,407
V23 RRc 13:13:02,3 18:08:35,9 137,9 0,365804(1) 25,2 16,825 0,391
V24 RRab 13:12:47,2 18:09:33,0 120,4 0,763198(2) 20,3 . . . . . .
V25 RRab 13:13:04,4 18:10:37,2 133,5 0,705162(1) 16,7 16,779 0,555
V26 RRc 13:12:35,7 18:05:20,5 401,7 0,391106(1) 24,1 16,845 0,395
V27 RRab 13:12:41,4 18:07:23,9 257,9 0,671071(1) 14,7 16,856 0,550
V28 RRab 13:12:42,1 18:16:37,9 430,9 0,6327804(7) 16,5 16,875 0,545
V29 RRab 13:13:04,3 18:08:46,9 152,9 0,823243(4) 26,6 16,782 0,588
V31 RRab 13:12:59,6 18:10:04,6 61,9 0,705665(1) 15,2 . . . . . .
V32 RRc 13:12:47,7 18:08:35,9 142,6 0,390623(2) 20,4 16,712 0,416
V33 RRab 13:12:43,9 18:10:13,2 162,5 0,6245815(8) 16,9 . . . . . .
V34 RRc 13:12:45,7 18:06:26,1 262,0 0,289611(1) 21,2 16,928 0,314
V35 RRc 13:13:02,4 18:12:37,5 179,8 0,372666(2) 22,7 16,943 0,442
V36 RRc 13:13:03,3 18:15:10,2 321,8 0,373242(1) 21,5 16,879 0,414
V37 RRab 13:12:52,3 18:11:05,1 69,6 0,717615(1) 21,0 . . . . . .
V38 RRab 13:12:57,1 18:07:40,5 151,8 0,705792(2) 21,2 16,749 0,557
V40 RRc 13:12:55,9 18:11:54,7 105,3 0,3147939(9) 19,6 . . . . . .
V41 RRab 13:12:56,8 18:11:09,3 63,6 0,614438(1) 19,2 . . . . . .
V42 RRab 13:12:50,6 18:10:19,5 67,4 0,713717(2) 21,8 . . . . . .
V43 RRab 13:12:53,1 18:10:55,7 55,5 0,712017(2) 24,2 . . . . . .
V44 RRc 13:12:51,5 18:09:58,2 54,6 0,375099(2) 23,7 . . . . . .
V45 RRab 13:12:55,2 18:09:27,4 42,4 0,654950(2) 16,2 . . . . . .
Folytatás a következő oldalon . . .
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4.1 táblázat – folytatás.
Név Típus α [hms] δ [dms] d [′′] P [d] SNR V V − I
V46 RRab 13:12:54,6 18:10:36,2 28,1 0,703655(3) 22,0 . . . . . .
V47 RRc 13:12:50,4 18:12:24,6 151,4 0,335377(1) 21,1 16,791 0,372
V51 RRc 13:12:57,8 18:10:50,7 54,7 0,355203(2) 20,2 . . . . . .
V54 RRc 13:12:54,4 18:10:31,4 25,0 0,315122(3) 14,2 . . . . . .
V55 RRc 13:12:53,6 18:10:39,2 37,7 0,443386(2) 26,4 . . . . . .
V56 RRc 13:12:53,7 18:09:29,1 46,3 0,328796(2) 15,1 . . . . . .
V57 RRabB 13:12:55,5 18:09:58,0 12,1 0,568234(7) 11,8 . . . . . .
V58 RRc 13:12:55,6 18:09:30,8 39,4 0,354954(3) 17,2 . . . . . .
V59 RRc 13:12:56,7 18:09:20,4 53,4 0,303941(2) 19,7 . . . . . .
V60 RRab 13:12:57,0 18:09:36,0 41,6 0,644755(2) 18,4 . . . . . .
V62 RRc 13:12:54,0 18:10:30,1 27,0 0,359891(4) 13,8 . . . . . .
V63 RRc 13:12:56,2 18:10:02,8 15,5 0,310476(4) 14,3 . . . . . .
V64 RRc 13:12:52,6 18:10:12,5 38,5 0,319529(1) 19,2 . . . . . .
V71* RRc 13:12:54,5 18:09:54,3 18,8 0,304242(5) 14,5 . . . . . .
V72* RRc 13:12:55,8 18:09:50,6 20,7 0,254155(3) 13,5 . . . . . .
Megjegyzések:
• Az új felfedezéseket az azonosító utáni *, a Blazhko-modulációt a típust követő B betű jelöli.
• d [′′] a halmaz névleges középpontjától mért radiális távolságot jelenti (ld. 4.1. ábra).
• A periódusokat követő zárójelek között hibájuk utolsó tizedesjegyre vonatkozó értéke szerepel.
• A jel/zaj viszony (SNR) a [0,20] d−1 frekvenciatartományra vonatkozik.
tározottan megállapítható. Az alapfrekvenciák és felharmonikusaik kifehérítése után
a modulációs komponensek ezekhez képest nagy pontosságon belül állandó fm sze-
parációval helyezkednek el. A három csillag alapvető Blazhko-paramétereit a 4.2.
táblázat foglalja össze. Az utolsó oszlopban található Rm,1 mennyiség a V fluxus-
adatok DFT-spektrumában található maximális amplitúdójú modulációs csúcs és
az f0 rezgési komponens amplitúdójának arányát fejezi ki.
A V11 esetében az f0 hetedik felharmonikusáig azonosíthatók szignifikáns mo-
dulációs frekvenciák az nf0 + fm értékeknél, illetve n = 2-re az 2f0 − fm értéknél. A
V16 jelű RRc csillag spektrumában az f0 + fm és a 2f0 + fm komponenst azonosí-
tottam. A fázismoduláció mindkét csillag esetében esetében alacsony, ellentétben a
V57-tel, mely egyszerre erős amplitúdó- és fázismodulációt is mutat. Ez utóbbi csil-
lag esetében az f0 + fm és a 2f0 + fm frekvenciacsúcsok utalnak Blazhko-effektusra.
A három csillag pulzációs periódus szerint fázisba rendezett fénygörbéi a 4.8. ábrán
láthatók. A fénygörbék TFA-rekonstrukcióját a sablonadatok és a teljes modulált
idősor együttes illesztésével végeztem el (ld. : 4.1.3. fejezet).
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4.2. táblázat. A Blazhko csillagok modulációs tulajdonságai
Név Típus fm [d−1] Pm [d] Rm,1
V11 RRab 0,028 35 0,21
V16 RRc 0,017 58 0,41
V57 RRab 0,020 52 0,25
4.2.1. PLC reláció és a halmaz távolsága
Az RR Lyrae csillagok jelenleg ismert legszorosabb empirikus relációi a peri-
ódus – infravörös K magnitúdó (PLK , Longmore et al. 1990), és a különböző foto-
metriai rendszereknek megfelelő periódus – fényesség – szín (PLC) relációk (Kovács &
Walker 2001 [Johnson és Kron-Cousins rendszer] ; Cortés & Catelan 2008 [Strömgren
rendszer] ; Cáceres & Catelan 2008 [Sloan rendszer]). Elméleti jelentőségükön kívül
(pl. Bono et al. 2001; Di Criscienzo et al. 2004) ezek a relációk lehetőséget adnak
az objektumok távolságának pontos és egyszerű meghatározására. Érdekes kérdés
továbbá, hogy (megfelelő perióduskorrekció után) az RRc csillagok illeszkednek-e az
RRab-k által meghatározott PLC relációhoz. Mivel az M53 tekintélyes számú RRc
csillagot tartalmaz, ezért ez a kérdés itt megfelelő biztonsággal vizsgálható.
Az M53 RR Lyrae-inek együttes PLC relációja a 4.9. ábrán látható. Az illesztett
paraméterek számának csökkentése érdekében a regresszió során Kovács & Walker
(2001) V, I magnitúdókra meghatározott PLC relációjának meredekségét (−2,513)
használtam fel, mindazonáltal a szabad paraméterként illesztett meredekség iro-
dalmi értéktől való eltérése mindössze 2,5%-os. Az RRab és az RRc csillagok kö-
zötti általános perióduskülönbség figyelembevételére az RRc csillagok periódusait
a log (P1/P0) = −0,128 kifejezésnek megfelelő értékkel megnöveltem. Ez az eltolás
P1/P0 = 0,745 -nek felel meg, ami az RR Lyrae csillagok első két radiális módusának
periódusa közötti átlagos arány modellek által prediktált értéke (ld. pl. Cox et al.
1983). A fundamentalizált RRc-k pontosan illeszkednek az alapmódusú RR Lyrae
csillagokra meghatározott PLC relációhoz, összhangban Cassisi et al. (2004) elméleti
eredményeivel. A jelen megfigyelési anyagban detektált 54 darab, V, I fotometriával
rendelkező RR Lyrae közül 30 csillagot (melyek a 4.1. táblázatban magnitúdóátlag
nélkül szerepelnek) a PLC relációhoz képesti erősen diszkrepáns helyzetük miatt
kihagytam a regresszióból. Részletesen megvizsgáltam a kérdést, hogy kizárólag fo-
tometriai hibáik alapján valóban indokolt-e ezen csillagok elhagyása. Ennek ellenőr-
zésére hagyományos fotometria esetében a legkézenfekvőbb paraméter a fénygörbék
szórása lehetne. Azonban míg az objektumok zsúfoltsága nagy nullponti hibát idéz-























log Pf [ d ]
-2.513 log P0 + 15.100
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4.9. ábra. Az M53 24 RR Lyrae csillagának PLC relációja. Az
RRc csillagok fundamentalizált periódusai a log P0  log P1 +0,128 összefüggésből
származnak. A folytonos vonal Kovács & Walker (2001) formulájának nullponti
illesztéséből származó relációt jelöli.
het elő a fluxus–magnitúdó transzformációban, az OIS módszer hatékonyságának
köszönhetően ez nem feltétlenül jár együtt a fénygörbék szórásának lényeges növe-
kedésével (vessük össze a 4.9. táblázat pozícióadatait a 4.8. ábrán látható fénygörbék
szórásával). Ezért a kérdés vizsgálatára egy, a fénygörbék nullponti hibáival vélhető-
en jól korreláló mennyiségre, a referenciaképek (RF) PSF-fotometriájából származó
magnitúdók formális hibájára hagyatkoztam. Az esetek többségében a PLC reláci-
ótól való nagymértékű eltérés együtt járt a magnitúdóba transzformált fénygörbe
nyilvánvalóan hibás amplitúdójával. Ez egyértelműen fluxusgörbéik (pontatlan PSF
fotometria miatti) hibás nullpontú konverziójának az eredménye (ld. 4.1.2. fejezet).
Ugyanakkor fontos kérdés, hogy minden esetben konverziós hiba, és nem pl. a csil-
lag halmazon kívülisége vezet-e az észlelt eltéréshez. A (V − I)RF formális hibája és
az optimális részmintára illeszkedő (vagyis a 4.9. ábrán feltüntetett) PLC relációtól
való eltérés közötti korrelációt a 4.10. ábra mutatja. Látható, hogy a PLC relációtól
erősebben eltérő objektumok pontatlanabb PSF-fotometriával rendelkeznek. A 3σ
határon belüli részmintában mindössze egy olyan csillag van, amely 0,03 magnitú-
dónál nagyobb formális hibával rendelkezik – alátámasztva az alkalmazott szelekció
helyességét. Ugyanakkor a referenciaképeken pontos PSF-fotometriával rendelkező
(σ(V −I)RF  0,03) csillagok a formális hiba értékétől függetlenül, a tökéletes illesz-










4.10. ábra. Az empirikus PLC relációtól való eltérés nagysága a
referenciaképen mért színindex formális fotometriai hibájának függ-
vényében. A szürke vízszintes vonal a PLC reláció körüli szóródás 3σ határát
jelöli. A függőleges szaggatott vonal a 0,03 mag formális hibahatárt mutatja.
kedéstől a közel 3σ eltérésig, különböző fokú egyezést mutatnak a PLC relációval.
Mindezek alapján a formális fotometriai hibák az egyes alkalmazásokban felbukkanó
jelentősebb diszkrepanciák esetén szolgálhatnak csak megfelelő útmutatóul. A vég-
leges, 24 csillagból álló részmintára illeszkedő PLC reláció körüli szórás 0,063mag,
mely kicsivel nagyobb, mint a Kovács & Walker (2001) által használt (számos halmaz
RRab csillagait magában foglaló) kalibrációs minta esetében.
A PLC reláció nullponti kalibrációjához Kovács (2003) Baade–Wesselink (BW)
analízisének eredményeire támaszkodtam. A 21 BW mezőcsillag közül az AV Pegasi-
t erősen diszkrepáns helyzete miatt kizártam a vizsgálatból. Hat további csillag
(X Ari, SW Dra, SS Leo, V445 Oph, BB Pup és W Tuc) szintén jelentősebb eltérést
mutatott a regressziós egyenestől, de ezek elhagyása csak igen csekély mértékben
módosította volna a BW PLC reláció nullpontját (−1,182± 0,026, az ezek figyelem-
bevételével kapott −1,212±0,037 helyett). A W (V, I) = V −2.45(V −I) Wesenheit-
indexre a Kovács & Walker (2001) által meghatározott meredekség rögzített értéke
mellett az M53 RR Lyrae csillagai alapján a következő összefüggést kapjuk:
W (V, I) = −2,513 log P0 + (15,100 ± 0,013) , (4.7)
4.2. RR Lyrae csillagok 87
ahol a nullpont bizonytalansága a regresszióból származó 1σ statisztikai hibát jelenti.
Hasonlóan, a 20 mezőcsillag BW adataiból az alábbi formula származtatható:
W (V, I)BW = −2,513 log P0 − (1,212 ± 0,037) . (4.8)
A fenti két kifejezés nullpontjainak egyszerű kivonásával az M53 vörösödésmentes
távolságmodulusára a 16,312 ± 0,039mag adódik. Megjegyzem, hogy a fenti ered-
mény az LMC standard 18,5mag értékű távolságmodulusával kompatibilis (Kovács
(2003); a különböző távolságskálákkal kapcsolatban di Benedetto (2008) ad részle-
tes összefoglalót). A halmaz távolságáról a fémtartalom és a különböző MV –[Fe/H]
relációk kapcsán a következő fejezet végén esik még szó.
4.2.2. Fémtartalom
Az RRab csillagok fémtartalma és V fénygörbéik Fourier-paraméterei közötti
empirikus összefüggés (Jurcsik & Kovács 1996, a továbbiakban JK96) a megfigye-
lési asztrofizika egyik alapvető eszközéül szolgál, mely által ezek az objektumok a
különböző csillagpopulációk kémiai összetételének és kémiai fejlődésének nyomjelző-
iként használhatók. A periódus, a fázisok és a [Fe/H] index közötti egyszerű lineáris
összefüggés helyességét a spektroszkópiai fémtartalomértékekkel végzett összehason-
lítások alapján a múltban több független alkalmazás is igazolta (pl. : JK96 [számos
gömbhalmaz esetében]; Székely et al. 2007 [NGC362]). Ugyanakkor több korábbi
tanulmányban is felmerült a gyanú, hogy a reláció alacsony fémtartalmú objektumok
esetén helytelen eredményre vezet (pl. Nemec 2004 [NGC5053]; Garcia Lugo et al.
2007 [M15]). Előfordul azonban a spektroszkópiai adatokkal való jó egyezés alacsony
[Fe/H] értékek mellett is, mint pl. a Draco törpegalaxis esetében, az RRab csillagok
fotometriai és az RGB csillagok spektroszkópiai fémtartalmának összehasonlítása
alapján (Kinemuchi et al. 2008). Mivel az M53 alacsony fémtartalmú gömbhalmaz,
és benne számos RRab csillagról jó minőségű, magnitúdóban kifejezett V fénygörbe
áll rendelkezésre, ezért Fourier-dekompozícióik alapján a fenti probléma részletesen
vizsgálható.
A halmaz fémtartalmára vonatkozóan korábban Zinn & West (1984), valamint
Suntzeff et al. (1988) végeztek becsléseket. A közölt [Fe/H] értékek mindkét tanul-
mány esetében RGB csillagok spektrálindexein alapszanak, hasonlóan az RR Lyrae
csillagok Preston-féle ΔS indexéhez (melyen a JK96 formula kalibrációja alapszik).
A két független vizsgálat igen hasonló eredményre vezetett, az M53 fémtartalmára a
Q39 index alapján (Zinn & West 1984) −2,04±0,08dex, míg az mHK és mMg indexek
alapján (Suntzeff et al. 1988) rendre −2,09± 0,09dex, illetve −2,20± 0,33dex adó-
dott. Az egyetlen nagy diszperziójú spektroszkópiai vizsgálatot Pilachowski et al.
88 4. fejezet. Az M53 gömbhalmaz idősor-fotometriai felmérése
(1983) publikálták, akik mindössze egy RGB csillag spektruma alapján −1,9dex
fémtartalmat határoztak meg. Cikkükben több régebbi [Fe/H] becslésre is hivatkoz-
nak, melyek mindegyike −1,8dex alatti eredményre vezetett.
Az M53-ban található vörös óriáscsillagok alacsony fémtartalmának fotometriai
adatok alapján történő további alátámasztására a 2.3.1. fejezetben, a BSCom vizs-
gálata kapcsán ismertetett BVI módszert alkalmaztam, melyhez megfelelő számú
RGB csillag pontos B − V és V − I színindexeire volt szükség. Mivel az előzőekben
ismertetett saját megfigyelési anyagom a V és az I hullámsávokra korlátozódik, a
B − V adatok tekintetében Rey et al. (1998) fotometriai adatbázisára támaszkod-
tam. Első lépésként Rey szín–fényesség diagramja alapján kiválasztottam azokat az
objektumokat, melyek színindexei konzisztensek az RGB fejlődési állapottal. Mivel
Rey adatbázisa csak az objektumok instrumentális koordinátáit tartalmazza, ezért
a kiválasztott csillagok azonosításához szükség volt a vonatkoztatási rendszerek kö-
zötti transzformáció kalibrálására. Ezt a saját fotometriai anyagomban és a Rey-féle
adatbázisban egyaránt szereplő RR Lyrae-k pozícióadatai alapján végeztem el, mi-
vel ezen csillagok instrumentális pozícióadataihoz CVSGC számaik is hozzá voltak
rendelve. Az így meghatározott transzformáció néhány ívmásodperces pontossága
elegendőnek bizonyult ahhoz, hogy ezek a fényes csillagok pozíciói a felvételeken
szemmel beazonosíthatók legyenek. A szelekció további lépéseiben eltávolítottam
a szaturálódott objektumokat, majd kiválasztottam a halmaz centrumától megfe-
lelően nagy távolságra elhelyezkedő csillagokat, melyek RF magnitúdóihoz kellően
alacsony fotometriai hibák járultak. Ezen csillagok fénygörbéinek fluxus–magnitúdó
transzformációja után az adatsorok egyszerű átlagolásával meghatároztam a V −
− I színindexeiket. Megjegyzem, hogy a vizsgált mintában szereplő RGB csillagok
túlnyomó többsége hosszú időskálájú, kis amplitúdójú, irreguláris fényváltozást mu-
tatott, mely a B − V és a V − I színindexek alapjául szolgáló különböző, időben
egymástól távol eső mérésekből adódóan a BVI módszerben szisztematikus hibák-
hoz vezethet. Ezek elkerülésére a további vizsgálatból kizártam azon objektumokat,
melyek Rey et al. (1998) által mért V magnitúdója jelentős mértékben eltért az ál-
talam meghatározott átlagos V fényességtől. Ezen utolsó szelekciós kritérium után
összesen 12 RGB csillag maradt a mintában, melyekre a két különböző forrásból
származó V magnitúdók közötti eltérések szórása 0,02mag, továbbá nem mutatnak
szisztematikus jelleget. Azonosítóikat, pozícióadataikat, valamint fotometriai adata-
ikat a 4.3. táblázat foglalja össze.
Mivel a BVI módszerben felhasznált atmoszféramodellekben az elméleti színin-
dexeket determináló három releváns fizikai paraméter a gravitációs gyorsulás (log g),
az effektív hőmérséklet (Teff), valamint a fémtartalom ([M/H], mely relatív szoláris
elemgyakoriság esetén a [Fe/H] indexszel ekvivalens), ezért az utóbbi két mennyi-
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4.3. táblázat. Az RGB csillagok fotometriai adatai és becsült fém-
tartalmuk
Név α [hms] δ [dms] d [′′] V B − V V − I [Fe/H]BV I
20 13:12:56,9 18:08:41,9 91,2 14,04 1,30 1,35 −1,91 ± 0,25
23 13:13:03,7 18:09:38,7 123,9 14,07 1,32 1,38 −2,09 ± 0,25
27 13:12:37,4 18:08:23,4 276,5 14,08 1,32 1,38 −2,10 ± 0,25
29 13:12:50,4 18:08:53,7 102,6 14,11 1,29 1,37 −2,24 ± 0,22
40 13:12:48,6 18:14:15,7 263,5 14,34 1,20 1,28 −2,04 ± 0,25
51 13:13:17,4 18:14:46,0 419,4 14,56 1,08 1,21 −2,35 ± 0,20
53 13:12:48,2 18:12:46,6 186,3 14,59 1,08 1,20 −2,31 ± 0,20
54 13:13:05,3 18:14:50,8 315,7 14,62 1,07 1,20 −2,32 ± 0,21
61 13:12:55,6 18:13:13,8 184,2 14,74 1,05 1,15 −1,89 ± 0,27
67 13:12:38,3 18:11:04,7 248,0 14,80 0,99 1,12 −1,98 ± 0,27
68 13:13:02,5 18:13:23,2 219,2 14,83 1,03 1,15 −1,98 ± 0,26
72 13:12:47,9 18:06:32,2 241,5 14,88 1,04 1,14 −1,85 ± 0,26
Megjegyzés: A táblázatban szereplő csillagok azonosítói, valamint B − V színindexeik
Rey et al. (1998) adatbázisából származnak.
ség BV I fotometria alapján történő meghatározásához szükség van a log g értékének
megbízható becslésére. Míg az RR Lyrae csillagok esetében ez a becslés egyszerűen a
periódus és a gravitációs gyorsulás közötti szoros korreláción alapult, addig az RGB
csillagok lehetséges log g értékeit fejlődési modellek alapján határoztam meg. Eh-
hez Pietrinferni et al. (2004) különböző fémtartalmú (a −2,0 dex értéket közrefogó)
izokronjait használtam. A 4.11. ábrán a vizsgált izokronok láthatók a log g → (B −
−V ), (V − I) diagramokon. Jól megfigyelhető a log g és a színindexek közötti reláci-
óknak az a nagyon lényeges tulajdonsága, hogy a gömbhalmazoknak megfelelő idős
fejlődési állapotokra (>10Gév) gyakorlatilag nem függnek a kortól. Az RGB csil-
lagok színindexeinek ismeretében log g értékeik fejlődési modellek átal megengedett
lehetséges intervallumai az ábrákról egyszerűen leolvashatók. Ezen intervallumok
szélességét a korbeli függés említett hiánya miatt csak a vizsgált modellek [Fe/H]
tartománya befolyásolja. Mivel ezeket a log g értékeket a BVI módszer bemenete-
ként a továbbiakban pont a fémtartalom meghatározására akarjuk használni, ezért
felmerül, hogy a módszer így öndeterminisztikus eredményt ad. Ugyanakkor a BVI
módszerben felhasznált atmoszféramodellek (az RGB csillagoknak megfelelő hőmér-
séklettartományon belül) csak gyenge log g-függéssel rendelkeznek. Ez a gyakorlat-
ban azt jelenti, hogy az RGB csillagokra a 4.11. ábrán látható −2,3  [Fe/H]  −1,5
fémtartalmú fejlődési modellekből adódó log g intervallum szélességének megfelelő
határozatlanság a BVI módszerrel meghatározott [Fe/H] értékében rendkívül csekély
























4.11. ábra. Az RGB csillagok felszíni gravitációs gyorsulásának
becslése a BaSTI fejlődési modellek alapján. A 10 és 13,5 Gév közötti
izokronokhoz (fekete görbék) tartozó [Fe/H] értékeket a tőlük balra feltüntetett
számok mutatják (a korfüggés gyakorlatilag elhanyagolható, a különböző korú,
de azonos fémtartalmú izokronok az ábrán szinte tökéletes fedésben vannak). A
szürke vízszintes szakaszok az RGB csillagok pozícióit jelölik (ld. 4.3. táblázat).
mértékű, a legtöbb esetben 0,05dex alatti bizonytalanságot okoz.
A log g értékek ismeretében az RGB csillagok fémtartalma a 2.3.1. fejezetben
leírtakkal azonos módon, a (2.4) kifejezés minimalizálásával határozható meg, azzal
a különbséggel, hogy az RGB csillagoknak megfelelő fizikai paraméterek mellett az
αB−V és αV −I súlyfaktorok elhagyhatók. Az eredmények értékelése előtt a 2.3.1.
fejezetben végzett teszthez hasonlóan az RGB csillagok esetében is meg kell vizsgál-
nunk a BVI módszer szisztematikus fotometriai hibákkal szembeni érzékenységét. A
szintetikus színindexekhez adott különböző perturbációk hatása a 4.12. ábrán látha-
tó. Az RR Lyrae csillagokra végzett teszt eredményéhez hasonlóan a szisztematikus
hibák hatása alacsony fémtartalom mellett nagyobb, ugyanakkor az RGB csillagok
esetében az általuk a [Fe/H] becsült értékében okozott eltérés lényegesen kisebb mér-
tékű (vö. 2.7. ábra). A 12 vizsgált csillag BVI módszerrel becsült fémtartalomértékei
a 4.3. táblázat utolsó oszlopában láthatók.
Az RRab csillagok fémtartalmát Fourier-paramétereik4 alapján, a JK96 empiri-
4 A magnitúdóba transzformált V fénygörbével rendelkező RR Lyrae csillagok Fourier-
dekompozíciói elektronikus úton elérhetők a CDS archívumában.





















ΔI = + 0.01
4.12. ábra. A BVI módszerrel meghatározott fémtartalom fotomet-
riai hibákkal szembeni érzékenysége az RGB csillagoknak megfelelő
fizikai paraméterek mellett. A 2.7. ábrán láthatóakkal analóg jelölése-
ket használtam. Az ábrázolt modellek fizikai paramétertartományai a következők:
4000 K ≤ Teff ≤ 5000 K, illetve 0,0 ≤ log g ≤ 1,5.
kus formula segítségével határoztam meg:
[Fe/H] = −5,038 − 5,394P + 1,345φ31 , (4.9)
ahol P a csillag periódusa, φ31 = φ3 − 3φ1, és φi a V fénygörbe szinuszos Fourier-
dekompozíciójában szereplő i-edik harmonikus tag radiánban kifejezett fázisa5.
Az RGB és az RRab csillagokra kapott fémtartalom-értékek összehasonlítása
a 4.13. ábrán látható. A fémtartalombecsléshez a 4.7. ábrán szereplő, magnitúdóba
transzformált V fénygörbével rendelkező 11 RRab mellett felhasznált további 5 csil-
lag esetében Kopacki (2000) mérési adataira támaszkodtam. Az RGB csillagokhoz
tartozó individuális hibák a B −V , V − I színindexekhez σ = 0,02mag szórású kor-
relálatlan véletlen zaj hozzáadásával meghatározott [Fe/H] értékek szórásait jelölik
(az RRab csillagokhoz tartozó formális hibák nagyságát nem tüntettem fel, mert alig
haladnák meg az egyes csillagokat jelölő szimbólumok méretét). A viszonylag nagy
szórás ellenére egyértelmű, hogy az RGB csillagok becsült fémtartalma lényegesen
alacsonyabb, mint a JK96 formulából adódó érték. Az óriásokra és az RRab csilla-
gokra kapott átlagos [Fe/H] értékek és 1σ formális hibáik rendre −2,12 ± 0,05dex
és −1,58 ± 0,03dex, vagyis a különbség jóval meghaladja a 3σ szintet. Továbbá a
BVI módszerből származó eredmény kiváló egyezést mutat a spektroszkópiai meg-
figyelésekből származó értékekkel, alátámasztva a HB és az RGB populáció közötti
szisztematikus különbséget. Ugyanakkor az eltérés okára vonatkozóan egyelőre nem
5 A fázis numerikus értékét a 2π bizonytalanság mellett úgy kell megválasztani, hogy az 5,1-
hez legközelebbi értéket vegye fel.























































4.13. ábra. Az RRab és az RGB csillagok fotometriai úton megha-
tározott fémtartalmának összehasonlítása. Az RGB csillagokat négy-
zetek, az RRab-kat körök jelölik. A vízszintes tengelyeken a vizsgált objektumok
azonosítóit tüntettem fel (ld. 4.1. és 4.3. táblázat). Az x-szel jelölt RRab-k [Fe/H]
értékei Kopacki (2000) fotometriai adatain alapszanak, a többi csillag esetében a
jelen tanulmányban meghatározott Fourier-paramétereket használtam fel a fém-
tartalombecsléshez. A vízszintes egyenesek az átlagos metallicitást, a tőlük jobbra
látható szimbólumok ezek formális hibáit jelölik. A szaggatott vonal Zinn & West
(1984) spektroszkópiai vizsgálatának eredményét mutatja.
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rendelkezünk biztos magyarázattal. Bár nem zárható ki, hogy egyes halmazok jelen-
tős kémiai inhomogenitással rendelkeznek (pl. az NGC1851-hez hasonlóan, ld. Lee
et al. 2009), ennél valószínűbb magyarázatnak tűnik, hogy a JK96 formula a kalibrá-
ciós mintájában szereplő fémszegény objektumok kis száma miatt alacsony fémtar-
talom esetén torzított eredményre vezet (ld. még: Schwarzenberg-Czerny & Kaluzny
1998; Kovács 2002; Nemec 2004). Ennek közvetlen ellenőrzéséhez azonban vagy pre-
cíz BV I idősor-fotometriára lenne szükség (a BVI módszer halmaz RR Lyrae-kre
történő alkalmazhatósága érdekében), vagy méginkább az RRab-k nagy diszperzió-
jú spektroszkópiai megfigyelésére. Sajnos azonban ilyen adatok egyelőre nem állnak
rendelkezésünkre. Röviden megemlítem, hogy kísérletet tettem további halmazokban
található RR Lyrae csillagok fémtartalmának az irodalomban fellelhető, szórványos
BV I fotometriai adatok alapján történő becslésére (pl. az M15 [Corwin et al. 2008],
az M68 [Walker 1994] és az M92 [Kovács & Jurcsik 1997] esetében), de vagy az
objektumok száma, vagy a fotometria pontossága volt túl alacsony ahhoz, hogy a
BVI módszer megbízható eredményekre vezessen.
Mivel az M53 nagy számú RRc csillagot is tartalmaz, ezért az RR Lyrae popu-
láció fémtartalmának független becslésére Morgan et al. (2007) (P, φ31) → [Fe/H]
relációját is alkalmaztam:
[Fe/H]ZW = 52,466P
2−30,075P +0,131φ231 +0,982φ31−4,198φ31P +2,424 , (4.10)
ahol a φ31 paraméter a V fénygörbe koszinuszos Fourier-dekompozíciójának fázisa-
iból származik. A formula eredményei Zinn & West (1984, ZW) skáláján értendők,
melyeket az összehasonlítás előtt Jurcsik (1995) képlete alapján a JK96 formula
eredményeivel azonos skálára kell transzformálni:
[Fe/H]JK96 = 1,431[Fe/H]ZW + 0,88 . (4.11)
Az RRc csillagok átlagos fémtartalma a fenti összefüggések alapján −1,68±0,08dex-
nek adódott (a hiba az átlag szórását jelöli) a vizsgált 15 objektum alapján (melyek
közül két csillag Fourier-paraméterei Kopacki (2000) méréseiből származnak). Ez az
érték alátámasztja az RRab csillagokra kapott eredményt, mely szerint az RR Lyrae-
k lényegesen fémgazdagabb populációt alkotnak a halmazban, ugyanakkor figyelem-
be kell vennünk a következőket. Az RRc csillagok fénygörbéi az RRab csillagokénál
lényegesen kevesebb sajátos elemet tartalmaznak, és gyakran ezeket is elnyomja a
zaj – ez a gyakorlatban azt jelenti, hogy az RRc-k adatsorai rendszerint két, vagy
esetenként akár egy harmonikus taggal is megfelelően leírhatók, azaz a harmadik tag
fázisának (φ3) illesztésekor a relatív hiba általában igen magas lesz. A (4.10) formula
továbbá gömbhalmazok RRc csillagain alapul, melyekről nem álltak rendelkezésre
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individuális fémtartalomadatok, így az azonos halmazból származó csillagok azonos
fémtartalommal kerültek a kalibrációs mintába: az ebben szereplő 106 változócsil-
laghoz mindössze 12 különböző [Fe/H] érték tartozik. A gömbhalmazbeli változók
használata miatt a kalibrációs minta által lefedett teljes [Fe/H] tartomány mérete
mindössze [−1,0,−2,2], amely majdnem egy kettes faktorral kisebb, mint amit a
JK96 formula kalibrációjához felhasznált mező RRab átfognak. Valószínűnek tűnik
ezért, hogy az RRab és RRc csillagok fémtartalmára kapott jó egyezés alapvetően a
[Fe/H] és a periódus közötti erős korreláció eredménye.
Egy további tesztet végeztem annak vizsgálatára, hogy az RGB csillagokra ka-
pott fémtartalom értéke hogyan függ a nehézelem-összetételtől. Mivel a halmaz
fémszegény, ezért a megnövekedett alfaelem-gyakoriság hatását vizsgáltam, mint
lehetséges tényezőt (a fejlődési- és atmoszféramodellekben egyaránt [α/Fe] = 0,4
arányban változtatva a kémiai összetételt). Az ennek megfelelően módosított fej-
lődési modellek által az RGB csillagokra prediktált log g intervallumok hozzáve-
tőleg 0,2dex mértékben negatív irányba tolódnak, mely kis mértékű (< 0,1dex),
nem szisztematikus eltérésekhez vezet a BVI módszerrel becsült [M/H] fémtarta-
lomértékekben. Ha azonban a JK96 formulával meghatározott, illetve az RGB csil-
lagokra kapott fémtartalmak közötti ellentmondás a csillagok szoláris értéktől eltérő
alfaelem-gyakoriságának a következménye lenne, akkor az RGB csillagok becsült
[M/H] fémtartalmára az [α/Fe] = 0,4 modellek használatakor drasztikusan nagyobb
értéknek kellene adódnia, mivel a vas relatív részaránya (melyre a JK96 formula
kalibrációja vonatkozik) ezen modellek esetében lényegesen alacsonyabb. Ez alap-
ján tehát a szolárisnál nagyobb alfaelem-gyakoriság önmagában nem vezethet a két
populáció fémtartalma között tapasztalt nagymértékű eltéréshez.
Végezetül érdemes megvizsgálni, hogy a PLC reláció alapján meghatározott tá-
volság hogyan viszonyul a BW eredményekkel kalibrált tradicionális (de fejlődési
effektusok miatt kevésbé pontos, ld. pl. Cassisi et al. 2004) MV –[Fe/H] relációból,
a fenti [Fe/H] értékek alapján kapott távolsághoz. A 4.2.1. fejezetben használttal
azonos BW mintára támaszkodva, a csillagok abszolút V magnitúdói (Kovács 2003)
és a B.1. táblázatban szereplő [Fe/H] értékeik között az alábbi lineáris összefüggés
adódik:
MV = (0,24 ± 0,06) [Fe/H]JK96 + (0,88 ± 0,06) . (4.12)
Mint az a fejlődési effektusok miatt várható, a regressziós egyenes körüli szórás
értéke igen magas (0,17mag, szemben a PLC reláció 0,063mag szórásával – ld.
4.2.1. fejezet). Noha az MV –[Fe/H] reláció számtalan változatával találkozhatunk az
irodalomban, a (4.12) formula meredeksége jó egyezést mutat a témával foglalkozó
újabb keletű áttekintő cikkek által előnyben részesített 0,23 ± 0,04 értékkel (ld. pl.
Catelan 2009). Az M53 RR Lyrae csillagainak átlagos V fényessége a 24 magnitúdó-
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transzformált fénygörbével rendelkező objektum (ld. 4.1. táblázat) alapján 16,85 ±
± 0,01mag. A (4.12) kifejezés alapján, az RRab és az RGB csillagok fotometriai
adataiból becsült két különböző fémtartalomérték felhasználásával rendre 16,35 ±
±0,11, illetve 16,48±0,14 adódik a halmaz távolságmodulusára. A hibahatáron belül
mindkét érték egyezést mutat a PLC relációból származó eredménnyel (ld. 4.2.1.
fejezet), ám nagyobb preferenciát mutatva a magasabb fémtartalom irányába. Az
összefüggés fejlődési effektusokból adódó nagyfokú pontatlansága miatt azonban ez
utóbbi nem tekinthető erős megkötésnek az RR Lyrae-k fémtartalmára vonatkozóan.
4.3. Rövid periódusú változók
Az M53-ban előforduló rövid periódusú pulzáló változócsillagok detektálása cél-
jából a halmazban talált összes csillag idősorát automatikus Fourier-analízisnek ve-
tettem alá a [0,50]d−1 frekvenciatartományon belül. Az idősorokat terhelő alacsony
frekvenciás trendek TFA-val történő kiszűrése révén jelentősen megnövekedett az
ezen csillagok tipikusan kis amplitúdójú fényváltozásainak detektálási valószínűsé-
ge.
A rövid periódussal pulzáló csillagok közül a gömbhalmazokban elsősorban a
nagy amplitúdójú Delta Scuti csillagok (high amplitude delta Scuti stars, HADS)
csoportjába tartozó SX Phoenicis típusú változócsillagok fordulnak elő, melyek a
δ Scuti csillagok II. populációs (fémszegény) megfelelői. Radiális és nemradiális p-
módusban egyarált pulzálhatnak, V fénygörbéjük amplitúdója ennek megfelelően ti-
pikusan néhány századtól néhány tized magnitúdóig terjed. Az elmúlt bő egy évtized
során számos képviselőjüket fedezték fel a fényesebb galaktikus gömbhalmazokban
(pl. ω Centauri [Kaluzny et al. (1997)], 47Tuc [Bruntt et al. 2001], M5 [Kaluzny
et al. (1999)], M92 [Kopacki 2007]), túlnyomó többségük a halmazok szín–fényesség
diagramjainak blue straggler régiójában található.
Az M53-ban korábban ismert 8 SX Phe csillagot Jeon et al. (2003) fedezték fel,
egy 1,8m-es távcsővel végzett idősor-fotometriai megfigyeléssorozat eredményeként
(a redukció során klasszikus PSF-fotometriát alkalmaztak). Mind a 8 csillag a blue
straggler tartományban található. Közülük a jelen megfigyelési anyagban az SXP1,
SXP2, SXP6 és SXP7 jelű objektumot sikerült azonosítanom (a CVSGC számozási
rendszerét követve ezeket rendre V73, V74, V75 és V76 azonosítóval láttam el). A
további négy, korábban felfedezett SX Phe csillag közül az SXP4, az SXP5 és az
SXP8 fényváltozásának amplitúdója (Jeon et al. 2003) túl alacsony ahhoz, hogy a
kisebb apertúrájú Schmidt-kamerával rögzített adatsor relatíve nagyobb zajszintje
fölé kerüljön. Ezzel szemben az SXP3 nagy (V -ben kb. 0,1mag) amplitúdója lehetővé
tette volna a jel detektálását, azonban a csillag V66-tól és V67-től mérhető kis
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4.4. táblázat. A rövid periódusú csillagok fotometriai adatai
Név α [hms] δ [dms] d [′′] f [d−1] SNR
V73 13:13:03,1 18:09:26,1 119,9 14,26581 10,2
V74 13:12:49,7 18:07:26,3 181,9 22,03949 13,7
V75 13:13:09,4 18:09:39,5 203,9 22,60022 11,8
V76 13:13:05,0 18:08:35,3 168,4 24,10224 10,4
V77* 13:13:20,8 18:15:34,9 488,3 13,00995 23,0
V78* 13:12:49,8 18:08:56,0 106,9 22,25488 12,7
V79* 13:12:46,6 18:11:36,9 150,6 21,59184 9,7
V80* 13:12:57,4 18:10:13,8 31,3 14,83029 14,2
V81* 13:13:02,7 18:06:29,4 244,5 14,01180 9,5
V82* 13:12:56,5 18:13:10,0 181,1 45,33103 8,4
V83* 13:12:50,1 18:07:42,9 164,5 8,01907 8,2
Megjegyzés: Az új felfedezéseket * jelöli. A jel/zaj viszony (SNR)
a [0,50] d−1 frekvenciatartományra vonatkozik. A többi jelölést
ld. : 4.7. táblázat.
szögtávolsága és a detektor korlátozott felbontóképessége miatt nem volt lehetséges
ezen csillagok fényváltozásainak szétválasztása.
A korábban ismert SX Phe csillagok mellett további 7 halvány csillag (V77–V83)
idősorában detektáltam szignifikáns magas frekvenciájú periodikus jelet. Közülük
két csillag kivételével nem volt lehetséges a referenciaképeken a fluxus–magnitúdó
transzformációhoz szükséges pontosságú PSF-fotometriát végrehajtani. Ezekben az
esetekben Beccari et al. (2008a) szín–fényesség adataira hagyatkoztam arra vonatko-
zóan, hogy a csillag a blue straggler tartományban található-e, mely esetben SX Phe
típusú változóként klasszifikálható. A Beccari által rendelkezésemre bocsátott BSS
katalógusban található objektumok asztrometriai adatait kereszt-korreláltattam a
halmazban általam detektált pontforrások pozícióival, melynek eredményeként 3
csillag – a V77, V78 és V79 – esetében szub-pixel pontosságú egyezést találtam.
Ez alapján a fenti három csillag minden bizonnyal SX Phe típusú változó. A V77
és a V81 PSF-fotometriája megfelelően pontos nullpontokat eredményezett a fény-
görbék magnitúdóba történő transzformációjához. A V77 pulzációs ciklusra átlagolt
fényességadatai (V = 18,478, V − I = 0,433) alátámasztják, hogy a csillag a BSS
tartományba esik, ugyanakkor a V81 a jelen fotometriai adatok alapján számított
magnitúdóátlagai (V = 17,454, V − I = 0,815) alapján az M53 vörös óriáságának
alján helyezkedik el (ld. 4.17. ábra). Nem zárható ki azonban annak a lehetősége,
hogy a V81 (USNO-B1.0 1081-0245849) esetében nem egy pekuliáris változóról van
szó, hanem valójában két, azonos irányban elhelyezkedő, fel nem bontott csillag
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4.14. ábra. A V77 és a V81 TFA-rekonstruált, magnitúdóskálára
transzformált, standardizált V fénygörbéi és ezek DFT spektrumai.
A bal oldali paneleken a rekonstruált, periódus szerint fázisba rendezett fénygör-
bék, tőlük jobbra ezek amplitúdóspektrumai láthatók. A jobb oldali panelek felső
részén a csillagok CVSGC azonosítója és periódusa (napban) szerepel (további
adataik a 4.4. táblázatban találhatók).
fényének összeolvadása (blending) vezet a mért anomális fényességadatokhoz. Meg-
jegyzem azonban, hogy a V81-től nagyon kis (de a felbontási határ fölötti) szögtávol-
ságra ugyan található egy korábban azonosított blue straggler csillag (USNO-B1.0
1081-0245846), ám ennek idősorában nem detektáltam szignifikáns periodikus jelet.
A fennmaradó három rövid periódusú csillag (V80, V82 és V83) klasszifikáci-
ója kérdéses maradt, mindazonáltal az eddigi vizsgálatok alapján nem zárható ki,
hogy ezek is a BSS tartományban találhatók. Ezzel kapcsolatban megemlítem, hogy
a korábban blue straggler SX Phe csillagként azonosított V73 (Jeon et al. 2003)
szintén hiányzik Beccari et al. (2008a) BSS katalógusából. A 11 rövid periódusú
csillag fotometriai adatait a 4.4. táblázat tartalmazza; fénygörbéik, valamint amp-
litúdóspektrumaik a 4.14. és a 4.15. ábrán láthatók.
4.4. Hosszú periódusú változók
Az M53 óriáságának felső szakaszán található csillagok túlnyomó többsége mutat
valamilyen kis amplitúdójú fényváltozást, jellemzően 10 napnál hosszabb időskálán.
A korábban ismert RGB változócsillagok közül a V65, V66, V67, V69 és V70 jelű ob-
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4.15. ábra. 9 rövid periódusú csillag TFA-rekonstruált, lineáris flu-
xusegységekben kifejezett fénygörbéje és DFT-spektruma. Az ábrá-
zolásrendszer megegyezik a 4.14. ábrán láthatóval. Az objektumok zsúfoltságából
eredő jelentős nullponti hibák miatt ezen objektumok esetében a fénygörbe fluxus–
magnitúdó transzformációja nem vezetett megbízható eredményre. A függőleges
tengelyek osztásvonalai az összes panelre vonatkozóan egységes fluxusközöket je-
lölnek.
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4.5. táblázat. A hosszú periódusú változók fotometriai adatai
Név α [hms] δ [dms] d [′′] P [d] SNR V V − I
V84 13:12:36,2 18:07:32,3 306,6 22,4 15,5 14,766 1,175
V85 13:12:50,7 18:10:39,7 69,7 19,8 19,2 13,962 1,357
V86 13:12:52,7 18:10:28,0 39,4 22,2 12,9 ∼ 14,2 . . .
Megjegyzés: A V75 esetében csak a hozzávetőleges V fényességet adtam meg,
mert a csillag az I színben szaturálódott. A jel/zaj viszony (SNR) a [0,20] d−1
frekvenciatartományra vonatkozik. A többi jelöléshez ld. : 4.7. táblázat.
jektumokat azonosítottam (pozícióikat ld. : CVSGC). Mindegyikük amplitúdóspekt-
ruma erős excesszust mutat az alacsony frekvenciájú tartományban (∼ 0,01d−1
körül), mely hosszú időskálájú irreguláris fényváltozásra utal. Mindemellett a je-
len fotometriai adatok alapján 3 új hosszú periódusú változót (long period variable,
LPV) sikerült detektálnom (a CVSGC számozási rendszerét követve ezeket V84–V86
jelöléssel láttam el). Fotometriai adataikat a 4.5. táblázat foglalja össze, fénygörbéik
a 4.16. ábrán láthatók. A V86 az I színben szaturálódott, ezért csak hozzávetőleges
instrumentális V magnitúdóit közöltem. A V84 és a V86 nagyon hasonló periódus-
sal rendelkezik, ezért megvizsgáltam annak lehetőségét, hogy a TFA-val feldolgozott
idősorokban nem valódi jelet, hanem egyazon szisztematikának megfelelő periódust
detektáltam. Mivel a két csillag fényváltozása nem azonos fázisban történik, továbbá
mindkét jel teljesen eltérő sabloncsillagokkal végzett TFA-szűrés mellett is szignifi-
káns marad, ezért a hamis jel detektálásának esete nagy biztonsággal kizárható.
Az utóbbi évtized tömeges fotometriai megfigyelési programokon (elsősorban az
OGLE-II adatain) alapuló vizsgálatai szerint az RGB felső szakaszán elhelyezke-
dő pulzáló vörös óriáscsillagok zöme a fősorozatot követő csillagfejlődés első óriásági
szakaszában van (first ascent giant, ld. pl. Kiss & Bedding 2003). Ezen csillagok több-
sége a periódus–fényesség síkon párhuzamos gerincvonalak mentén helyezkedik el.
Az LMC távolságmodulusának kanonikus 18,5mag értékét alapul véve megvizsgál-
tam, hogy a pontos V −I színindexszel rendelkező fenti két LPV csillag illeszkedik-e
az LMC RGB csillagai által a periódus–Wesenheit-index síkon alkotott lineáris re-
lációk valamelyikéhez (ld. Soszyński et al. 2005). A fenti nullpont alapján a V84 az
összehasonlításban szereplő LMC csillagok alsó fényességhatára alatt található, míg
a V85 pontos egyezést mutat a harmadik felhangban pulzáló RGB csillagok által
követett A/R3 relációval (Wood 2000).
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4.16. ábra. A 3 új hosszú periódusú vörös óriáscsillag pulzációs
periódus szerint fázisba rendezett V fénygörbéje. A panelek tetején a




Az M53 gömbhalmaz idősor-fotometriai megfigyelésével elsődleges célom a hal-
mazban található változócsillagok fotometriai adatbázisának kiterjesztése, illetve
ezen adatsorok analízisén keresztül a halmaz alapvető fizikai paramétereinek meg-
határozása volt6. A jelen tanulmányban közölt, két észlelési szezont átfogó meg-
figyeléssorozat egyben az M53-ról készült első általános, a halmaz külső tartomá-
nyának nagy részét is magában foglaló, több színben végzett CCD-fotometriai fel-
mérés. A látómezőben zsúfoltan elhelyezkedő objektumok differenciális fénygörbé-
inek előállításához az optimális képkivonási eljárást (OIS) alkalmaztam. A ∼ 14′
sugáron belül azonosított összes objektum V és I fénygörbéjét tartalmazó teljes fo-
tometriai adatbázist egységes idősor-analízisnek vetettem alá (összehasonlításképp
a halmaz árapálysugara Harris (1996) katalógusa szerint ∼ 22′), mellyel célom
az összes objektumra kiterjedő átfogó változócsillag-keresés volt. A megfigyelések
által lefedett teljes időtartomány hossza a detektálható periódusok maximumát
 100 nap körüli értékre korlátozta. Másfelől a vizsgálható fényességtartomány
alsó határa a távcső apertúrája és az általános atmoszférikus körülmények miatt
V  21magnitúdóig terjedt, mely magában foglalta a blue straggler tartomány egé-
szét, és kb. 1magnitúdóval a fősorozat végén található lefordulási pont (turn-off
point) alatt ért véget.
Az új változók keresésében a fotometriai adatok TFA-val történő utófeldolgozá-
sa kulcsszerepet játszott. A idősorokat terhelő szisztematikus fényváltozások TFA
segítségével történő eltávolításával jelentősen megnöveltem a kis amplitúdójú jelek
detektálásának valószínűségét. A halmazban összesen 12 új változócsillagot fedeztem
fel, melyek mindegyike kis amplitúdójú fényváltozást mutat, és többségük 0,1 nap-
nál rövidebb periódussal rendelkezik. Periódusértékeik alapján nagy valószínűséggel
ez utóbbiak mindegyike SX Phe típusú változócsillag. Érdekes, és a várakozásoknak
némileg ellentmond, hogy három Blazhko-effektust mutató RR Lyrae csillag kivételé-
vel nem találtam multiperiodikus változót, noha előfordulásuk viszonylag gyakori az
RR Lyrae és az SX Phe csillagok körében (Kovács 2001b; Gilliland et al. 1998). Jeon
et al. (2003) korábbi vizsgálata szerint az általam detektált rövid periódusú csillagok
közül a (cikkükben SXP2-vel jelölt) V74 jelű objektum ∼ 22,975 d−1 frekvenciával
nemradiális módusban is pulzál, ám ezen rezgési komponens jelenlétét a jelen ada-
tok alapján nem sikerült megerősíteni. A fedési kettőscsillagok keresése ugyancsak
negatív eredménnyel járt, annak ellenére, hogy a jelenlegi elméletek szerint a halmaz
blue straggler csillagainak több mint 10%-a kettős rendszert kellene, hogy alkosson
(Beccari et al. 2008b). Ezt megfigyelési tények is alátámasztják, például a hasonlóan
6 Az e fejezetben közölt eredmények nemzetközi publikáció formájában 2009 őszén jelentek
meg (Dékány & Kovács 2009).
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fémszegény NGC5466 galaktikus gömbhalmazban három fedési változót is ismerünk
– mindegyikük a halmaz BSS tartományában taláható (Mateo et al. 1990; Arellano
Ferro et al. 2008). Jogosnak tűnik tehát a feltételezés, hogy a fedési kettősök detek-
tálását a nekik megfelelő alacsony fényességértékeknél jelentkező viszonylag magas
zajszint akadályozta meg. Szintén érdekes megjegyezni, hogy az M53 horizontális
ágánál fényesebb, a szín–fényesség diagramon a vörös óriásághoz képest kék irány-
ban elhelyezkedő csillagok között nem található változó. Az LMC mezőcsillagainak
hasonló vizsgálata során Szulágyi et al. (2009) számos ilyen objektumot azonosí-
tottak, továbbá Arellano Ferro et al. (2008) is találtak ilyen változócsillagokat az
NGC5466-ban.
Az M53 csillagainak jelenlegi mérési adatok alapján konstruált szín–fényesség di-
agramja a 4.17. ábrán látható. A diagramon megjelöltem a V, I adatokkal rendelkező
változócsillagok pozícióját, az ábra felső részén a halmaz horizontális ága kinagyít-
va szerepel. A különböző típusú változócsillagok közül elsősorban az RR Lyrae-k
vizsgálatára koncentráltam. Fotometriai adataik alapján meghatároztam a halmaz
két alapvető paraméterét: a távolság és az átlagos fémtartalom értékét. Az RRab
csillagok más gömbhalmazokhoz hasonlóan az M53 esetében is igen egyértelmű li-
neáris periódus–fényesség–szín (PLC) relációt követnek. Emellett empirikus úton
először sikerült kimutatnom, hogy az első felhangban pulzáló RRc csillagok, perió-
dusuk fundamentalizálása után az alapmódusú RRab csillagokéval azonos lineáris
log P0 —W (V − I) relációt követik. A PLC reláció alapján, az összefüggés Baade–
Wesslink analízisek eredményein alapuló nullponti kalibrációjának használatával a
halmaz távolságmodulusára 16,31 ± 0,04mag adódott.
Az RRab csillagok Fourier-paraméterei és [Fe/H] indexe közötti empirikus össze-
függés (Jurcsik & Kovács 1996) alapján meghatározott átlagos fémtartalom értéke
−1,58 ± 0,03dex. Ez lényeges magasabb a vörös óriáscsillagok korábbi, alacsony
diszperziójú spektroszkópiai megfigyelésein alapuló becslések −2,1dex körül szó-
ró eredményeinél. A BV I magnitúdóik, valamint atmoszféra- és fejlődési model-
lek alapján független becslést tettem az RGB csillagok fémtartalmára vonatkozó-
an, melynek eredménye alátámasztja az irodalmi értékeket, miszerint ezen objek-
tumok jóval fémszegényebbek a horizontális ági csillagoknál. Hasonló mértékű, 0,3
és 0,5dex közötti eltérés más fémszegény gömbhalmazok esetén is észlelhető. Az
M68 RRab csillagainak fémtartalmára például Jurcsik & Kovács (1996) formulája
alapján [Fe/H] = −1,8 adódik, ezzel szemben Lee et al. (2005) a halmazban talál-
ható vörös óriáscsillagok nagy diszperziójú spektroszkópiai megfigyelése alapján az
átlagos fémtartalom értékét −2,2dex-ben állapították meg (mindkét érték Jurcsik
(1995) fémtartalomskálájához tartozik). Ehhez hasonlóan, az NGC5053 RRab csil-
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4.17. ábra. Az M53 gömbhalmaz csillagainak V — (V − I) szín–
fényesség diagramja. A standard V, I magnitúdóértékekkel rendelkező külön-
böző típusú változócsillagok pozícióját eltérő szimbólumok jelzik, magyarázatuk
az alsó panel bal felső sarkában található (RRab, RRc: alapmódusú, illetve első fel-
hangban pulzáló RR Lyrae csillagok, SPV: rövid periódusú változók, LPV: hosszú
periódusú változók). A felső panelen a halmaz horizontális ága látható kinagyítva.
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Suntzeff et al. (1988) által publikált alacsony diszperziójú spektrálindexek alapján a
halmaz RGB csillagainak átlagos fémtartalma drasztikusan alacsonyabb, mindössze
−2,3dex.
Az RR Lyrae és az RGB csillagok fémtartalma közötti ellentmondás oka nagy
valószínűséggel a JK96 formula kalibrációs mintájában található fémszegény ob-
jektumok alacsony számában keresendő. Suntzeff et al. (1994) és Layden (1994)
spektroszkópiai méréssorozatai óta – melyeken az RR Lyrae csillagok fémtartalmá-
val kapcsolatos ismetereink zöme alapszik – sajnos nem történt újabb erőfeszítés
nagy számú mező RR Lyrae csillag nehézelem-tartalmának felmérésére. A JK96
formula megbízható újrakalibrációja új, homogén fémtartalom-adatbázis hiányában
nem lehetséges. Az új spektroszkópiai adatok szükségességére jó példa az UU Boo
esete (Jurcsik et al. 2008), melyre a jelenlegi empirikus formula [Fe/H]= −1,17
értéket ad, míg Layden (1994), illetve Kinman & Carretta (1992) spektroszkópiai
megfigyelései rendre −1,64dex és −1,00dex eredményre vezettek. Míg a formula
alapján becsült fémtartalomértékek más, Blazhko-effektust nem mutató csillagokra
esetenként figyelemreméltó egyezést mutatnak a spektroszkópiai eredményekkel (pl.
Kun et al. 2008), a fenti példák egyértelműen mutatják, hogy a távoli rendszerekben
található RR Lyrae csillagok konzisztens kémiai nyomjelzőkként történő haszálatá-
hoz nagy szükség van a formula kalibrációjának pontosítására, melyhez a galaktikus
mezőbeli RR Lyrae-k nagy diszperziójú spektroszkópiai felmérése jelentené a leg-
jobb lehetőséget. Hasonlóan, az RRab–RGB fémtartalom-diszkrepancia mélyreható
vizsgálata érdekében a gömbhalmazbeli RR Lyrae csillagok és más, halmazbeli po-
pulációk szisztematikus spektroszkópiai vizsgálata biztosítaná az egyetlen hatékony
eszközt. Egy egységes mérési eljárást alkalmazó megfigyeléssorozat elkerülhetővé ten-
né továbbá a különböző fémtartalomskálák (pl. a Zinn & West (1984) skála és a
nagy diszperziójú spektroszkópiai fémtartalomértékek) közötti különbségek keltette
zűrzavart. A nehézelem-összetétel körüli problémák kifinomultabb vizsgálatának je-
lentőségét több, gömbhalmazbeli (pl. Lee et al. 2009), illetve mezőbeli (pl. Preston
et al. 2006; Wallerstein et al. 2009) csillagok részletes kémiai analízisével foglalkozó
aktuális tanulmány szerzői is hangsúlyozzák.
5. fejezet
Összefoglalás és kitekintés
A nagy amplitúdójú radiális pulzációt végző csillagok amellett, hogy a pulzáció
modellezésén keresztül hatékony eszközt nyújtanak a csillagok belső felépítésének
vizsgálatára, a fundamentális paramétereikről szerezhető információ révén egyedül-
álló lehetőséget biztosítanak a távoli populációk fizikai jellemzőinek, valamint kiala-
kulásuk, fejlődésük tanulmányozására. Ezen objektumok közül az RR Lyrae típusú
változócsillagok jelentik a kulcsot Galaxisunk II. populációs alrendszereinek, és az
idős extragalaktikus rendszereknek a részletesebb megismeréséhez. Az RR Lyrae
csillagokkal kapcsolatos vizsgálatok az elmúlt évtized folyamán a Lokális Csoport
egyre távolabbi tagjaira és ezek gömbhalmazrendszereire terjedtek ki (pl. Leo I [Held
et al. 2001]; Fornax [Bersier & Wood 2002] és gömbhalmazai [Mackey & Gilmore
2003; Greco et al. 2009]), és mára az M31 és szatellitái távolságában is tanulmá-
nyozhatjuk őket földi távcsövek, valamint a Hubble Space Telescope segítségével (pl.
Brown et al. 2004; Sarajedini et al. 2009; Fiorentino et al. 2009). A mérési tech-
nika további fejlődésével a határfényesség és a pontosság növekedése révén komoly
előrelépésekre lehet számítani az RR Lyrae-k távoli rendszerekben való megfigyel-
hetősége terén. A következő évtized folyamán új generációs földi és űrtávcsövek (pl.
E-ELT, JWST) munkába állításával párhuzamosan a mai csúcskategóriás műszerek
nagy része továbbra is üzemben marad, mely reális lehetőséget jelent a szomszédos
rendszereken kívül a Lokális Csoporton túli extragalaktikus rendszerek RR Lyrae
csillagainak tanulmányozására is. Ezzel párhuzamosan, a földi infravörös megfigye-
lési technika terén végbemenő haladásnak köszönhetően egyre mélyebb betekintést
nyerünk Galaxisunk központi tartományába (bulge), illetve az e mögött elhelyezkedő
területekre, és e „klasszikus” változócsillagok itt szintén alapvető eszközt jelentenek
az idős csillagpopuláció vizsgálatában. Mindehhez globális fizikai paramétereik ész-
lelhető tulajdonságaik alapján történő meghatározása jelenti a kulcsot.
A kétmódusú RR Lyrae csillagok fundamentális paramétereinek meghatározá-
sára egy új módszert fejlesztettem ki (CPE-módszer). A lineáris, radiatív pulzációs
modellekre és horizontális ági fejlődési modellekre támaszkodva a vizsgált objektum
fizikai paraméterei a periódusok alapján, egyéb megfigyelési információ hiányában
is nagy pontossággal adódnak. Az így kapott megoldásokban a horizontális ági kor
a módusok lineáris gerjesztési tartományán belül szabad paraméter, melynek ér-
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tékére empirikus megszorítás tehető, amennyiben ehhez megfelelő észlelési adatok
állnak rendelkezésünkre. Ehhez megfelelően pontos kalibráció mellett a többszín-
fotometria is elegendő. A BSComae esetében a csillag globális fizikai paramétereit a
CPE módszer segítségével kb. 1%-os pontossággal meg lehetett határozni egyszerű
BV I fotometria birtokában. Mivel a szélessávú fotometria jelenti a leggazdaságo-
sabb csillagászati megfigyelési eljárást, ezért a CPE módszer alkalmazhatósága igen
széleskörű. További előnye, hogy noha nagymértékben elméleti modelleken alapszik,
a horizontális ági csillagfejlődés rendkívül erős megkötéseinek köszönhetően a kapott
eredményeket a konvekció és a pulzáció nemlinearitása csak igen kis mértékben befo-
lyásolja. Ennél is fontosabb, hogy a megoldásokban az ezen effektusok által okozott
eltérések nagysága a lineáris, radiatív, illetve a nemlineáris, turbulens konvekciót is
tartalmazó aszimptotikus modellek perióduskülönbségei alapján pontosan predik-
tálható. A CPE módszer tehát lehetőséget biztosít a kétmódusú RR Lyrae csilla-
gok fizikai paramétereinek nagy pontosságú meghatározására könnyen kivitelezhető
fotometriai megfigyelések alapján, kis számításigényű lineáris pulzációs modellek,
valamint fejlődési modellek segítségével, majd az így kapott eredményeken történő
egyszerű általános korrekciók végrehajtásával.
A CPE módszert egy, a kétmódusú RR Lyrae csillagok fizikai paramétereire néz-
ve reprezentatív minta vizsgálatán keresztül felhasználtam a teljes kétmódusú para-
métertér általános belső összefüggéseinek tanulmányozására. A kapott interrelációk
bizonyos paraméterkombinációk esetében nagy mértékben függetlenek a horizontális
ági fejlődési effektusoktól. A kapott elméleti paraméterek általános konzisztenciát
mutatnak a megfigyelési adatokkal, valamint a megoldásokból az általánosan elfo-
gadott kozmikus távolságskála származtatható, így a kapott elméleti összefüggések
közvetlenül alkalmazhatók további objektumokra. A CPE módszer alkalmazásának
további lehetőségei közül az egyes galaktikus gömbhalmazokban található kétmó-
dusú RR Lyrae csillagok homogén vizsgálatát emelem ki, melynek segítségével a
halmazok alapvető fizikai paramétereinek meghatározására nyílik lehetőség; és ezen
kívül talán esély kínálkozik arra is, hogy jobb betekintést nyerjünk bizonyos ga-
laktikus gömbhalmazok RR Lyrae csillagai esetében tapasztalt különböző sziszte-
matikus effektusok (gyűjtőnéven Oosterhoff-effektus, ld. pl. Catelan 2009) mögött
meghúzódó fizikai okokba. A CPE módszer továbbá (elvileg) kiterjeszthető az RRd
csillagokhoz pulzációelméleti szempontból hasonló kétmódusú Cefeidákra is – itt a
fejlődési utak modellparaméterekre (pl. túllövés) és a kémiai összetételre való nagy-
fokú érzékenysége jelenthet gyakorlati problémát.
Az M53 gömbhalmazról idősor-fotometriai felmérést végeztem a halmazban ta-
lálható változócsillagok, elsősorban az RR Lyrae-k tulajdonságainak vizsgálata cél-
jából. A távoli, ezért halvány és nehezen felbontható rendszerek fotometriájában
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fokozott problémát jelentenek az idősorokat terhelő szisztematikák. Ezek meggá-
tolhatják a kis amplitúdójú, de a fotonstatisztika alapján még észlelhető fényvál-
tozású objektumok detektálását, továbbá elnyomhatják az egyébként azonosított
változók valódi jelalakját, ami egyes esetekben akár az RR Lyrae csillagok módu-
sának azonosítását is megnehezítheti. A fénygörbéket terhelő különböző légköri és
műszeres eredetű szisztematikus effektusok kiszűrésére az M53 esetében új kép- és
adatfeldolgozási technikákat ötvöztem. Az optimális képkivonási eljárás és a trend-
szűrő algoritmus (TFA) együttes alkalmazásával jelentősen megnöveltem a gyenge
jelek detektálási valószínűségét, mely számos új kis amplitúdójú, nagy részben rö-
vid periódusú változócsillag felfedezéséhez vezetett, és nagy mértékben pontosította
az RR Lyrae csillagok fénygörbéit. A TFA-t első ízben alkalmaztam gömbhalmaz-
fotometriai adatokra és egyben kis számú (néhány száz) adatpontból álló idősorok-
ra. Az eljárás kis adatszám mellett is rendkívül hatékony, így alkalmazása további
gömbhalmazok és extragalaxisok esetében is megalapozott. Az M53-ban található
nagyszámú egymódusú RR Lyrae csillag fotometriai adataira támaszkodva a halmaz
két alapvető paramétere, a távolság és az átlagos fémtartalom vizsgálatára nyílt le-
hetőség. Az empirikus periódus–fényesség–szín reláció Baade–Wesselink kalibrációja
alapján nagy pontossággal meghatároztam a halmaz távolságát, egyben empirikus
alapon elsőként igazoltam, hogy a fundamentalizált RRc csillagok pontosan köve-
tik az RRab-k által meghatározott összefüggést. Az RR Lyrae-k [Fe/H] indexe és
Fourier-paramétereik közötti empirikus összefüggések alapján meghatározott átlagos
fémtartalom drasztikusan magasabbnak bizonyult a vörös óriáscsillagok fémtartal-
mánál. Ez utóbbi értékére a többszín-fotometriai adatok alapján pontos független
becslést tettem, mely egyértelműen alátámasztja az irodalmi spektroszkópiai ered-
ményeket. A néhány további gömbhalmaz esetében is tapasztalt ellentmondás oka
nagy valószínűséggel nem a kémiai összetétel valódi diszperziójában, hanem az em-
pirikus formulák alacsony fémtartalmú kalibrációjának hiányosságaiban keresendő.
Az RR Lyrae csillagok pontos kémiai nyomjelzőkként történő alkalmazásához ezért
elengedhetetlenül szükséges a relációk megbízható újrakalibrációja, mely azonban
csak új spektroszkópiai méréseken alapuló homogén fémtartalom-adatbázis birtoká-
ban lehetséges.
A predoktori kutatómunkám alatt, a jelen dolgozatom alapját képező eredmé-
nyek eléréséhez alkalmazott új módszerek (CPE módszer, TFA) várhatóan későbbi
munkám során nagy hasznot hajtanak. 2010 tavaszától lehetőségem lesz részt venni
a Tejútrendszer központi tartományának, valamint a fősík déli égboltra kiterjedő
részének a közeli infravörös tartományban történő idősor-fotometriai felmérését cél-
zó VVV1 megfigyelési programban. A program elsődleges tudományos célja a bulge
1 VISTA Variables in the Vía Láctea, http://vvvsurvey.org/
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háromdimenziós feltérképezése, részletes struktúrájának és az azt felépítő ősi al-
kotóelemek maradványainak tanulmányozása, alapvetően az itt található RR Lyrae
csillagok vizsgálata alapján. A róluk nyert információk révén végső soron Galaxisunk
kialakulásának jobb megértését remélhetjük.
A. függelék
Az ismert kétmódusú mező
RR Lyrae csillagok
A.1. táblázat. Az ismert mező RRd csillagok, periódusaik és irodalmi
hivatkozásaik
Név P0 P1/P0 Hivatkozás
GSC 7411-1269 0,46126 0,74247 1
V2493 Oph 0,46335 0,74293 1
EM Dra 0,46473 0,74320 1
GSC 8403-0647 0,46781 0,74341 1
SDSS J232147.14+001408.6 0,46894 0,74338 2
V372 Ser 0,47130 0,74431 1
USNO-A2.0 1650-01540181 0,47281 0,74379 3
GSC 6368-0742 0,47302 0,74428 4
SDSS J020314.89+011220.6 0,47307 0,74251 2
GSC 3047-0176 0,47461 0,74373 1
SDSS J014305.32+010549.2 0,47556 0,74381 2
SDSS J031333.11+004254.7 0,47637 0,74343 2
GSC 0526-0586 0,47722 0,74385 4
GSC 8758-1831 0,47907 0,74386 4
SDSS J220654.28-010515.6 0,47928 0,74429 2
SDSS J212046.86+001236.4 0,48184 0,74431 2
V458 Her 0,48372 0,74417 1
SDSS J210309.24-011210.5 0,48590 0,74321 2
SDSS J015058.14-005051.3 0,48785 0,74448 2
BS Com 0,48791 0,74413 5
Z Gru 0,48800 0,74424 1
SDSS J224200.05-004222.0 0,48996 0,74299 2
GSC 9092-1397 0,49152 0,74410 1
GSC 3059-0636 0,49400 0,74273 1
NSVS 5222076 0,4940 0,743 6
GSC 7509-0299 0,49785 0,74524 4
V2157 Sgr 0,49895 0,74430 7
Folytatás a következő oldalon . . .
110 A függelék. Az ismert kétmódusú mező RR Lyrae csillagok
A.1 táblázat – folytatás.
Név P0 P1/P0 Hivatkozás
ENDra 0,51185 0,74489 1
GSC 8936-2145 0,51720 0,74480 1
SDSS J222214.29+010059.9 0,53020 0,74589 2
GSC 4421-1234 0,54080 0,74554 1
CUCom 0,54416 0,74567 1
GSC 6108-0220 0,54452 0,74642 4
AQ Leo 0,54999 0,74611 1
GSC 3514-00405 0,5539 0,746 8
SDSS J215623.95+005630.2 0,55457 0,74558 2
GSC 4868-0831 0,56392 0,74621 1
GSC 8833-1048 0,56680 0,74540 4
GSC 7019-0641 0,58823 0,74563 4
SDSS J212629.38-002054.2 0,59046 0,74461 2
Megjegyzés: az utolsó oszlopban szereplő számok az alábbi hivatkozá-
sokat jelölik :
1: Wils (2006b), 2: Wils (2009), 3: Kryachko et al. (2008),
4: Bernhard & Wils (2006), 5: Dékány (2007), 6: Oaster et al. (2006),
7: Hajdu et al. (2009), 8: Khruslov (2007).
B. függelék
A BVI módszer tesztcsillagai
Az alábbiakban a BVI módszer (ld. 2.3.1. fejezet) tesztelésére használt 24 RRab
csillag adatait ismertetem. A csillagok periódusait, valamint a színindexek, az in-
tersztelláris vörösödés, és a spektroszkópiai fémtartalom irodalmi értékeit a B.1.
táblázat foglalja össze. A színindexértékek túlnyomó részben (három objektum ki-
vételével) Kovács & Jurcsik (1997), míg a [Fe/H] értékek Jurcsik & Kovács (1996)
táblázataiból származnak. A fémtartalomadatokat az UU Cet és a V440 Sgr eseté-
ben Clementini et al. (1995a), az RV Phe esetében pedig Jones (1973) tanulmányából
vettem. Az E(B−V ) értékek a BBPup esetében Schlegel et al. (1998) adatbázisából,
a többi csillag esetében pedig Blanco (1992) publikációjából származnak. A B − V
és V − I színindexek és a periódusok alapján meghatározott [Fe/H]BVI fotometriai
fémtartalomértékeket a B.1. táblázat utolsó oszlopa tartalmazza. Az X Ari, SSLeo és
VY Ser esetében a BVI módszer a spektroszkópiai adatoktól erősen eltérő eredményt
ad a csillagok nehézelem-tartalmára. Ennek oka nagy valószínűséggel a színindex-
értékeiket terhelő jelentős szisztematikus hibákban rejlik (ld. a 2.3.1 fejezetet). Ezt
alátámasztani látszik, hogy az SSLeo és a VY Ser más fotometriai tanulmányokban
is a többi csillagtól eltérő viselkedést mutatott (pl. Kovács & Kanbur 1998b; Kovács
& Walker 2001; Kovács 2003).
112 B függelék. A BVI módszer tesztcsillagai
B.1. táblázat. A BVI-módszer tesztelésére használt alapmódusú
RR Lyrae csillagok paraméterei
Objektum P0 B − V V − I E(B − V ) [Fe/H]S [Fe/H]BVI
SWAnd 0,4422659 0,434 0,544 0,09 −0,06 −0,22
WYAnt 0,5743365 0,384 0,549 0,05 −1,39 −1,13
XAri 0,6511597 0,490 0,724 0,16 −2,10 −2,50
RR Cet 0,5530288 0,371 0,537 0,05 −1,29 −1,28
UUCet 0,6053409 0,390 0,567 0,01 −1,38 −1,33
WCrt 0,4120139 0,370 0,466 0,09 −0,45 −0,22
DXDel 0,4726182 0,454 0,571 0,09 −0,32 −0,26
SUDra 0,6604200 0,348 0,519 0,02 −1,56 −1,50
SWDra 0,5696710 0,369 0,520 0,01 −0,95 −0,93
RXEri 0,5872475 0,415 0,585 0,10 −1,07 −1,13
RR Gem 0,3973082 0,406 0,511 0,11 −0,14 −0,23
RR Leo 0,4523926 0,334 0,486 0,03 −1,30 −1,23
SS Leo 0,6263438 0,350 0,488 0,02 −1,56 −0,82
TT Lyn 0,5974332 0,381 0,550 0,05 −1,50 −1,26
V445 Oph 0,3970232 0,620 0,772 0,29 +0,01 −0,18
AVPeg 0,3903760 0,424 0,528 0,10 +0,08 −0,17
AR Per 0,4255489 0,676 0,853 0,35 −0,14 −0,31
RVPhe 0,5964182 0,370 0,535 0,03 −1,50 −1,19
BB Pup 0,4805468 0,459 0,582 0,11 −0,35 −0,47
V440 Sgr 0,4774788 0,404 0,568 0,09 −1,14 −1,09
VYSer 0,7140962 0,377 0,579 0,02 −1,71 −2,33
WTuc 0,6422370 0,329 0,490 0,01 −1,37 −1,39
TUUMa 0,5576570 0,364 0,522 0,05 −1,15 −1,15
UUVir 0,4756062 0,349 0,475 0,02 −0,60 −0,66
Megjegyzés: A periódusértékek napban, a színindexek magnitúdóegységekben értendők.
Az adatok irodalmi forrásait ld. a szövegben.
C. függelék












































































































C.1. ábra. A 3. fejezetben vizsgált 20 RRd csillag CPE módszerrel
meghatározott fizikai paraméterei. Lineáris növekedési ráták, szintetikus
színindexek és fizikai paraméterek a horizontális ági kor függvényében (folytatás a
következő oldalon).
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Kivonat Doktori értekezésemben a pulzáló változócsillagok fizikai paramétereinek idő-
sor-fotometriai megfigyelések alapján, pulzációs, fejlődési és atmoszféramodellek felhasz-
nálásával történő meghatározásának problémájával foglalkozom. Alapvetően az RR Lyrae
típusú változócsillagok vizsgálatára koncentrálva különböző empirikus és elméleti megkö-
zelítéseken alapuló módszereket alkalmazok az egyes objektumok, illetve az őket maguk-
ban foglaló rendszerek fizikai paramétereinek meghatározására, valamint az ezek közötti
összefüggések feltárására.
A kétmódusú RR Lyrae (RRd) csillagok fundamentális fizikai paramétereinek meg-
határozására egy új eljárást fejlesztettem ki, mely pulzációs modellek és horizontális ági
fejlődési modellek elméleti megkötéseinek együttes figyelembevételével lehetővé teszi a
vizsgált csillag alapvető fizikai paramétereinek pusztán a periódusok alapján történő szűk
behatárolását. Ennek eredményeként a csillag pulzációs periódusai egy megoldássereget
határoznak meg a csillag tömegére, luminozitására, felszíni hőmérsékletére és nehézelem-
összetételére, melyben a csillag horizontális ági kora szabad paraméter. A megoldások a
korai horizontális ági állapotok esetében csaknem függetlenek a kortól. A korparaméter
értékére további megfigyelési információ, akár pontos színindexek birtokában további, em-
pirikus megszorítások tehetők, lehetővé téve az összes többi fizikai paraméter jelentős pon-
tosítását. A módszert a BSComae galaktikus mezőbeli RRd csillag kiterjedt fotometriai
anyagán alapuló részletes esettanulmányon keresztül mutatom be. Az effektív hőmérséklet
és a fémtartalom értékére a mért színindexek alapján, atmoszféramodellek felhasználásá-
val tett független becslés segítségével a fenti módszerrel hozzávetőleg 1%-os pontossággal
meghatároztam a csillag tömegét és luminozitását. Kimutattam, hogy az eredmények nagy
mértékben érzéketlenek a hidrodinamikai modellek által prediktált perióduseltérések ha-
tására.
A BSCom-ra alkalmazott eljárást követve, periódusaik alapján meghatároztam a ga-
laktikus mező, illetve a Nagy Magellán Felhő 20 további RRd csillagának fizikai paraméte-
reit. A vizsgált objektumokat úgy választottam meg, hogy periódusuk és periódusarányuk
alapján az ismert RRd-k által populált teljes paramétertartományról reprezentatív mintát
alkossanak. A kapott elméleti fémtartalom- és színindexértékek általános konzisztenciát
mutatnak a megfigyelési adatokkal, továbbá a fizikai paraméterekből az általánosan elfoga-
dottal megegyező kozmikus távolságskála származtatható. Az eredmények alapján a teljes
kétmódusú paramétertér tanulmányozhatóvá vált, betekintést nyújtva az egyes alapve-
tő fizikai mennyiségek közötti lényeges összefüggésekbe, melyek bizonyos paraméterkom-
binációk esetében nagy mértékben függetlenek a horizontális ági fejlődési effektusoktól.
Kimutattam továbbá, hogy a relációk alakja csak elhanyagolható mértékben módosul a
konvekcióval és a pulzáció nemlinearitásával kapcsolatos effektusok hatására.
Az M53 gömbhalmazról két észlelési szezont átfogó idősor-fotometriai felmérést vé-
geztem a halmazban található változócsillagok tulajdonságainak vizsgálata céljából. Az
optimális képkivonási eljárás és a trendszűrő algoritmus (TFA) együttes alkalmazásával
végzett redukció jelentősen megnövelte a kis amplitúdójú jelek detektálási valószínűségét,
lehetővé téve számos új változócsillag detektálását. A halmazban összesen 12 új változót
fedeztem fel, három új esetben pedig kimutattam a fénygörbe modulációját. Az M53-ban
található nagyszámú egymódusú RR Lyrae csillag alapján a halmaz távolságát és átlagos
fémtartalmát vizsgáltam. Empirikus alapon igazoltam, hogy az első felhangban pulzáló
RR Lyrae csillagok megfelelő perióduseltolás után szorosan követik az alapmódusú csilla-
gok által meghatározott periódus–fényesség–szín relációt. Az összefüggés Baade–Wesselink
kalibrációja alapján nagy pontossággal meghatároztam a halmaz távolságát. Kimutat-
tam, hogy az RR Lyrae-k kémiai összetétele és Fourier-paramétereik közötti empirikus
összefüggések segítségével számított átlagos fémtartalom az M53 esetében drasztikusan
magasabb a vörös óriáscsillagok fémtartalmának spektroszkópiai, illetve fotometriai úton,
atmoszféramodellek segítségével becsült átlagos értékétől. Valószínűsíthető, hogy az eltérés
a Fourier-módszer alacsony fémtartalmú kalibrációjának hiányosságaira vezethető vissza.

Abstract I address the problem of deriving accurate physical parameters of pulsating
stars based on multi-color time-series photometric data, and models of stellar atmospheres,
evolution, and linear pulsation. Concentrating mainly on variables of RR Lyrae type, I
employ diverse methods with both empirical and theoretical approach in order to put
tight constraints on their fundamental parameters and those of their host systems, and to
probe various interrelations between them.
I devise a new method for determining consistent basic physical parameters of double-
mode RR Lyrae (RRd) stars from their observed periods and the requirement of consis-
tency between the pulsational and evolutionary constraints. Consequently, the periods of
an object determine a sequence of solutions for its mass, luminosity, effective temperature,
and metallicity, parametrized by the time elapsed from the zero age horizontal branch.
The derived parameters are nearly independent of stellar age at early evolutionary stages.
In possession of additional observables, even accurate color indices, the time parameter
can be further confined, thus reducing the ranges of uncertainty in all other parameters. I
present the capabilities of the method by a detailed case-study of the Galactic field RRd
star BSComae, based on an extensive set of multi-color photometric time-series data of
the star acquired by the Konkoly Blazhko Survey. With the aid of an independent esti-
mate for its effective temperature and metal content derived from the observed colors and
stellar atmosphere models, the method yields a solution for the star’s mass and luminosity
with an accuracy of the order of one percent. I also show that the results are only weakly
sensitive to nonlinear period shifts predicted by current hydrodynamical models.
I determine the fundamental stellar parameters of altogether 20 additional RRd stars
from the Galactic field and the Large Magellanic Cloud, following the above approach,
and using only the periods to obtain theoretical stellar parameter sequences. The stars
were selected to cover wide ranges of periods and period ratios, implying diverse stellar
parameters. The derived metallicity and color index values show a general agreement with
previous observations. The derived sets of solutions yield various important theoretical
relations between the physical parameters (mass, radius, luminosity, effective temperature,
metallicity) of the stars which are, in the case of some parameter combinations, nearly
independent of the age. I estimate that these relations are only marginally altered by the
effects related to convection and the non-linearity of the pulsation. I show that the cosmic
distance scale stemmed from the results is compatible with the generally accepted one.
Based on my two-color time-series photometric variability survey of the globular clus-
ter M53 covering two adjacent seasons, I study its variable star content to compute the
physical parameters of the constituting stars. The successive employment of the optimal
image subtraction method and the trend filtering algorithm during the reduction process
provides an enhanced capability of signal detection, thus resulting a headway in the cen-
sus of the variables in the cluster. I identify 12 new variables (2 RR Lyrae stars, 7 short
periodic stars, and 3 long-period variables), and a hitherto unknown Blazhko-modulation
in 3 cases. Based on the study of single-mode RR Lyrae stars, I probe the distance and the
overall metallicity of the cluster. I show on an empirical basis that after a proper period
shift, the period–luminosity–color (PLC) relation for the first overtone RR Lyrae sample
tightly follows the one spanned by the fundamental stars, with a slope being in agreement
with that derived from other clusters. Based on the earlier Baade–Wesselink calibration
of the PLC relations, I derive the precise reddening-free distance modulus of M53. I find
that the average iron abundance calculated from the Fourier parameters of the RR Lyrae
sample shows a large discrepancy with the accurate independent estimate from the photo-
metry and the previous spectroscopic measurements of the red giant stars. I suspect that
the source of this discrepancy is the lack of a sufficient number of low-metallicity objects
in the calibrating sample of the Fourier method.
